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LIVRE    SECOND. 

THEORIE      BU      S  OLE  IX.; 

CHAPITRE    PREMIER. 

Des  Mouvement  propres  des  Astres  ,  et  des 
mojcns  de  les  déterminer. 

Dans  le  premier  livre  nous  avons  détermilié)  d'après 
des  faits  certaine ,  la  forme  de  la  terre  ;  ses  dimensions  et 
la  place  qu'elle  occupe  dans  l'espace.  Nous  avons  trouvé 
dans  sa  configuration  des  données  fixes  pour  faire  recon- 
naître exactement  la  position  des  points  du  ciel.  Munis 
de  ces  résultats,  nous  pouvons  suivre,  par  Tobserva— 
tion  ,  tous  les  mouvemens  des  astres  et  en  déterminer 
très-exactement  les  lois.  Mais  il  n'y  a  qu'une  marche 
a.  1 
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sûre  pour  parvenir  à  ce  but,  et  comme  il  importe  de 
la  bien  connaître  d'avance  ,  je  vais  brièvement  l'indiquer. 

Lorsqu'un  corps  se  meut  rapidement  près  de  la  terre , 
nous  pouvons  ^  si  nous  l'avons  observé  ,  reconnaître  à- 
peu-près  sa  direction  et  la  roule  qu'il  a  suivie.  Mais  à 
la  distance  où  les  astres  sont  placés ,  leurs  mouvemens 
sont  trop  lents  pour  que  nos  yeux  puissent  les  appercevoîr. 
Noys  ne  pouvons  les  découvrir  qu'en  comparant  leurs  posi- 
tions, observées  à  des  époques  différentes,  car  nous  trou- 
vons alors  qu'elles  ont   changé  de  place  dans  le  cieL 

Et  de  mêîjiç  q^H  lorsqu'on  veut  tracer  une  ligne  courbe 
dont  on  ignore  la  forme  et  la  Joi ,  on  détermine  par 
observation  quelques-^uns  de  ses  points,  que  l'on  unit 
ensuite  paf  un  trait  continu  ;  de  même  pour  déterminer 
les  mouvemens  des  astres ,  on  observe  chaque  jour  le 
point  où  ils  se  trouvent  sur  la  sphère  céleste  ,  et  l'on 
cherche  ensuite  la  forme  de  la  trajectoire  ,  d'après  la  con- 
dition que  l'astre  ait  pas§é  sucçe^iyexh^nt  par  toutes  ces 
positions  dans  l'ordre  où  on  les  a  observées. 

On  trouve  le  Ueu  dç  Pastre  pour  chaque  jour,  en  obser- 
vant sa  hauteur  méridienne  et  l'instant  de  son  passage  au 
méridien.  La  hauteur  fait  connaître  sa  déclinaison  ;  Tins- 
tant  du  passage  fait  connaître  son  ascension  droite,  par 
rapport  au  point  de  l'équateur  que  l'on  choisit  pour 
origine.  Ces  données  déterminent  le  point  où  Tastre  s'est 
trouvé  sur  la  sphère  céleste.  : 

Si  l'on  marquait  tous  ces  points  sur  un  globe ,  o& 
l'on  aurait  tracé  à  angles  droits  deux  grands  cercles  pouc 
représenter  l'équateur  et  le  premier  méridien,  leur  réu- 
nion formerait  sur  le  globe  la  représentation  de  la  marche 
de  l'astre  dans  le  fiel,  voy.  Jig,  i.  Le  calcul  permet  de 
faire  cette  opération  avec  une  exactitude  beaucoup  plus 
grande  ;  il  fournil  les  moyens  de  tracer  la  véritable  courbe 
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que  l'astre  décrit ,  et  c'est  ainsi  qne  l'dti  fixe  par  la  pensée 
ia  trace  des  astres  sur  la  sphère   céleste. 

11  ne  reste  plus  alors  qu'à  déterminer  les  variations  de 
leurs  distances ,  qui  ^ont  nécessaires  pour  compléter  la 
connaissance  de  leurs  mouvemens.  On  y  emploie  les 
observations  de  leur  distmètre  apparent,  qui  augmente 
à  mesure  qu'ils  s'approchent ,  et  diminue  quand  ils  s'é- 
loignent. Ou ,  si  leur  diamètre  est  trop  petit ,  comme 
cela  a  lieu  pour  les  comètes  et  la  plupart  des  planètes,  on 
les  compare  avec  des  objets  célestes  ,  comme  le  soleil ,  dont 
on  a,  préalablement,  déterminé  la  marche  par  ces  procédés. 

A  mesure  que  ces  observations  s'accumulent ,  on  les 
rapproche  les  unes  des  autres.  On  les  corrige,  en  saisis- 
sant pour  chacune  d^ elles,  les  époques  les  pkis  favorables^ 
celles  où  les  quantités  que  l'on  cherche ,  se  montrent  isolées 
et  dans  leur  plus  grand  accroissement.  On  parvient  enfin 
h  connaître  très-exactement  Vétat  du  ciet^  à  savoir  ce  qdî 
y  demeure  constant,  et  ce  qui  y  change  chaque  jour, 
chaque  année,  ou  dans  dés  intervalles  de  tems  plus  cpn* 
sidérables. 

Alors  la  tâche  de  l'astronomie  observatrice  est  termi^ 
tiée ,  et  celle  de  l'astronomie  théorique  commence.  On 
rapproche  les  phénomènes  semblables  afin  de  découvrir 
leurs  rapports  ,  c'est-à-dire ,  les  grandes  lois  auxquelles 
ils  sont  soumis  ,  et  qui  sont  comme  la  source  commune  de 
laquelle  ils  dérivent,  en  sorte  qu'ils  s'y  trouvent  tous  com- 
pris implicitement.  Oh  cherche  ensuite ,  d'après  les  règles 
^e  la  mécanique ,  quelle  doit  être  la  force  qui  agit  sur  les 
corps  célestes,  pour  que  ces  lois  existent,  et  que  les  mou- 
vemens soient  tels  qu'on  les  oj^serve  réellement.  On  par- 
vient ainsi  à  déterminer  cette  force ,  et  on  voit  qu'il  n'y 
en  a  qu'une  seule ,  unique  pour  tous  les  astres ,  qui 
les  pousse  les  uns  vers  les  autres ,  en  raison  invei^e  du 


^:-* 
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carre  des  dbtances  9  et  qu'en  conséquence  on  a  nommée 
attraction  :  non  pas  qu'on  veuille  par  là  exprimer  sa 
nature  ;  tnais  seulement  pour  indiquer  la  manière  dont 
elle  agît.  Les  effets  de  celte  force',  modifiés  par  l'éloigne- 
ment  des  différens  corps  célestes ,  praduisent  tous  les 
phénomènes  astronomiques ,  qui  se  trouvent  ainsi  expli- 
qués dans  leurs  moindres  détails  ;  et  l'astronomie  devient 
un  grand  problème  de  mécanique,  dont  les  élémens  sont 
donnés  par  l'observation. 

C'est  alors  que  l'on  peut  revenir  sur  sts  pas,  réduire  en 
nombres  les  formules  des  mouvemens  célestes,  déduites  de 
la  connaissance  de  leur  cause,  et  former  ce  que  l'on 
appelle  des  tables  astronomiques.  Par  ces  tables,  on  sait 
précisément  quel  sera  l'état  du  ciel  dans  les  siècles  futurs, 
quel  il  était  dans  les  siècles  passés.  Elles  fournissent  aux 
navigateurs  des  moyens  de  reconnaître  leur  roule ,  aux 
géographes ,  des  signaux  pour  déterminer  la  position  de^ 
lieux ,  aux  cultivateurs  ,  des  procédés  pour  régler  leurs 
travaux,  aux  nations,  des  époques  pour  fixer  leur  his- 
toire. L'astronomie  parvient  ainsi  à  son  résultat  définitif, 
qui  est ,  comme  pour  toutes  les  sciences ,  l'utilité  géné- 
rale et  le  perfectionnement  de  la  société.  Mais  pour 
atteindre  complètement  ce  but,  elle  a  besoin  de  la  der- 
nière exactitude  ;  c'est  l'objet  constant  des  travaux  des 
astronomes.  On  imagine  difficilement  le  degré  de  pré- 
cision où  ils  sont  arrivés  ,  mais  on  peut  en  juger  par 
ce  seul  fait  :  si  l'on  dirige  aujourd'hui  une  lunette  vers 
un  point  déterminé  du  ciel ,  on  peut  prévoir  plusieurs 
années  d'avance  le  jour,  l'heure,  la  minute,  la  seconde 
à  laquelle  un  astre  désigné  viendra  se  placer  exactement 
au  centre  de  la  lunette  ,  et  y  couvrir  un  fil  plus  fin 
qu'un  cheveu.  Les  erreurs  des  tables  actuelles  sont  com- 
prises dans  l'épaisseur  de  ce  fil. 
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CHAPITRE    IL 

Application  au  Soleil,  théorie  de  son  mouvement 
circulaire. 

I.  Suivons  le  plan  que  nous  venons  de  tracer,  et 
appUquons-le  d^abord  à  la  recherche  des  mouremens  du 
soleil. 

Pour  mesurer  exactement  la  dëcUnaison  et  Tascension 
droite  du  centre  de  cet  astre ,  on  emploie  les  procédés^ 
d'observation  que  nous  avons  expliqués  avec  détail  dans- le 
premier  livre  :  nous  ne  ferons  ici  que  les  rappeler.  La  décli-» 
naison  du  soleil  s'obtient  en  observant  la  distance  méri- 
dienne  du  bord  supérieur  de  cet  astre  au  zénith  ,  et  celle  de 
son  bord  inférieur.  On  ajoute  à  ces  valeurs,  Teffet  de  la  ré- 
fraction ,  et  la  demi-somme  est  la  distance  vraie  du  zénith  ^ 
au  centre  du  soleil.  Enfin  ,  de  ce  résultat  on  retranche  la 
parallaxe,  et  Ton  a  la  distance  telle  qu'on  l'aurait  observée 
du  centre  de  la  terre.  D'ailleurs  la  distance  de  l'équateur 
au  zénith  est  conni^  par  des  observations  précédentes;, 
c'est  la  latitude  de  l'Observatoire.  La  différence  de  ces 
distances  est  la  déclinaison  du  soleil.  Je  prendrai  pour 
exemple  les  observations  suivantes ,  faites  par  Piazzi ,  à 
Palerme,  le  n  décembre  1791  (*).  J'en  ai  converti  tout 
les  résultats  en  parties  de  la  division  décunale  du  cercle. 

(*)  Xjcs  astronomes  sont  dans  l'usage  de  désigner ,  poor  abréger  ^ 
le  soleil  par  le  caractère  (S).  Ainsi,  dans  un  registre  astronomique,, 
au  lieu  de  cette  phrase  :  Distance  du  bord  supérieur  du  soleil  a]i*> 
«éntth,  on  écrirait- »  en  abrégé^,  0*  bordr  5upériem\ 
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Bord  Bomo 

•uférieiir.       m&ùtmr» 


Distance  du  bord  du  soleil  an  zénith.  •  67%  1988    67%  7999 
Réfraction o**,o3o8      o%o3i4 

j)istance  vraie  du  bord  du  soleil  au  zé- 
nith. . 67%2246    67%83i3 

Demi-somme  ou  distanœ  du  zénith  au  centre 

.  du  soleiL 67*^,5279 

Parallaxe o**,oo23   / 

Distance  vraie  du  zénith  ati  centre  du  soleil.  .  .  67*,5256 
Distance  du  zénith  à  Téquatenr ,  ou  latitude  de 

l'observatoire  de  Palerme 4^<*,34€9 

Déclinaison  du  soleil;  australe 28%  1787 

Les  distances  vraies,  des  deux  bords  du  soleil  au 
zénith ,  étant  retranchées  l'une  de  l'autre , 
leur  différence  donnera  le  diamètre  apparent 
du  soleil  pour  le  7  décembre  1791 ,  qui  sera 
égal  à  .....  .^ o'»,6o67 

Pour  faire  ces  observations ,  on  observe  le  contact  des 
deux  bords  du  soleil  à  un  fîl  tendu  horisontalement 
dans  l'intérieur  de  la  lunette  et  perpendiculaire  à  son  axe. 
Jusqu'ici  nous  n'avons  pas  eu  égard  à  l'épaisseur  de  ce 
fil  ;  mais  à  parler  exactement ,  la  distance  observée  du 
bord  supérieur  au  zénith ,  est  trop  petite  d'une  quantité 
égale  au  demi-diamètre  du  fil  ;  la  distance  du  bord  in- 
férieur est  trop  forte  de  la  même  quantité.  Ces  erreurs 
se  compensent  dans  le  calcul  de  la  distance  moyenne  dti 
centre  du  soleil  ;  elles  s'ajàutent  dans  la  mesure  de  son 
diamètre  apparent.  Il  faut   donc   retrancher  du  résultat^ 
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répaissear  da  fil.  Piazzi  Pëvalue  à  28^  décimales,  dans 
ia  lunette ,  ce  qui  donne  GoS^'^,  décimales  pour  le  diamètre 
véritable.   C'est  S^^Sy^^ ,  en  mesures  seiagésimalés. 

£n  prenant  ainsi,  jour  par  jour,  les  hauteurs  méridiennes  . 
du  soleil,  et  les  comparant  entre  elles,  on  connaîtra  le 
mouvement  de  cet  astre  en  déclinaison. 

a.  Pour  avoir  son  mouvement  en  ascension  droite  ,  on 
observe  chaque  jour  Tinstant  de  son  passage  ati  méridien , 
et  on  le  compare  a  celui  d'une  étoile  connue.  Cela  se 
fait  en  observant  le  contact  de  son  bord  antérieur  et  celui 
de  son  bord  postérieur ,  aux  fils  verticaux  de  la  lunette 
méridienne  ,  et  prenant  une  moyenne  arithmétique  entre 
ces  instans.  L'erreur  qui  provient  de  l'épaisseur  du  fil , 
se  compense  ici ,  comme  dans  la  mesure  des  distances 
au  zénith ,  et  il  est  inutile  d'y  avoir  égard.  Le  tems  qui 
5'écoule  entre  les  passages  de  l'étoile  et  du  soleil^  fait  con- 
naître Ja  différence  de  leurs  méridiens.  Cette  différence  ^ 
calculée  jour  par  jour ,  donne  le  mouvement  du  soleil  ^ 
en  ascension  droite. 

£n  réunissant  les  résultats  de  ces  deux  genres  d'obser-» 
vations  nous  aurons  tout  ce  qu'il  faut  pour  déterminer 
ia  loi  des  mouvemens  du  soleil ,  et  tracer  sa  route  sur  la 
sphère  céleâte.  Tel  est  l'objet  du  tableau  suivant,  dans 
lequel  les  lettres  A  et  B  sont  employées  pour  indiquer  si 
les  déclinaisons  sont,  australes  ou  boréales.  Je  dois  aussi 
prévenir  que  désormais  ,  afin  de  rendre  les  calculs  plus 
simples  ,  je  n'emploierai  jamais  plus  que  des  mesures 
décimales  pour  la  division  du  cercle  et  du  jour.  Si  l'on  a 
besoin  de  convertir  nos  résultats  en  mesures  sexagési- 
males ,  il  sera  facile  de  le  faire  d'après  les  rapport» 
qu'ont  entre  elles  tes  deux  espèces  de  divisions  ^  rapports 
que  uous  avons  donnés  dans  le  livre  précédent* 
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Tems  écoulé 

Dates 

Distances 

Diamètre 

DÉCLIN  ÀISON 

depuis  le  pas- 
de  la  Lyre  au 

des 

du  centre  du 

apparent 

du  0. 

observât. 

0  au  zénith. 

du  ©. 

mer.  iusqu^au 
pas.suiv.QU0» 

Dec.  i8a6. 

RT 

%T 

8;r 

,       Il 

18 

8o,!x6555 

0,60827 

26  00193  A 

9,66654 

ao 

8o,3io38 
80,33570 

o,6o53q 
o,6o358 

26,o558o 

9,72820 

aa 

26,07212 

9.78992 

37 

80,2244^ 

o,6o358 

25,96085 

9:944i3 

Jany.  1807. 

I". 

79,89685 

o,6o358 

25,63328 

0,0979a 

2 

78,98162 

o,6o358 

25,54145 

0,12864 

9 

o,6o346 

24,66804 

0,34217 

0,37245 

10 

78,77373 

o,6o346 

24,5ioi5 

II 

78,60771 

o,6o34o 

24,34413 

o,4o2b6 

a5 
128 

75,50265 

73,54879 

0,60260 
0,60241 

19,28521 

0,8,1720 

0,90438 

Fëvriw. 

' 

3 

72,81010 
7147855 

70,064 IQ 
69,32823 

o,6oi85 

18,55562 

1, 0745a 

7 
11 
i3 

0,60142 
0,60074 

i7»2«497 
1 5,80061 
i5,o6465 

1,18642 
i,2q683 
i,3§i48 

iS 

68,57745 

68,19588 

0,60049 

i4,3i385 

1, 40589 

16 

0,60087 

i3,9323q 

1,43277 
1,69845 

26 

64,2oi85 

0,59895 

9,93827 

WUrs. 

!«'* 

62,94865 

8,685o8 

I177677 

3 

17 

19 
ao 
ai 

62,io35o 
56,o3i96 
55,i545i 
54,71562 
54,27915 

0,40204 

0,01 557  A 

1,82870 
2,1869^ 
2,23761 
2,26280 

2,2881a 

22 

a3 

53,83982 
53,40 loa 
52,52645 

0,42375  B 
o,86256 

2,3 1339 
2,33862 

^5 

1,73713 

2,38907 

ATril. 
8 

46,62128 

0,59222 

7,i5423o 

2,74274 

â 

46,10423 
39,84884 

o« 

8,15935 

14,41474 

2,76811. 
3,179^10 

Mai. 

i*f. 

37,73571 

16,52787 

VM 

2 
16 

37,40009 
33,02902 

oiffi  ^ 

16,86349 
21,05456 

3,5634  F 
3,74c95 

2^ 

32,9523o 

o',58642 

21,3X128 

3,7683p 

3i,ii454 

o,58556 

23,14904 

»7 

3o,7i88i 

o,5853i 

23,54477 

4,oIi655 
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Tems  écovhi, 

Dates 

des 

observai 

Distances 
du  centre  du 
0  au  zénith. 

Diamètre 

apparent 

du  0. 

DéCLINAliOn 

du  0. 

depuis  le  pas. 
de  la  Lyre  au 
mér.    jusqu^au 
pas.suiv.du0. 

Juin  1807. 

çr 

?y 

«Çf 

h 

12 

i3 

28,56q58 
28^^5 

0,58420 
o,584i4 

25,69400 
25,76545 

4,60225 
4,53io4 

ao 

28,20467 

0,58383 

26,06891 

4,73312 

22 

28,19169 

0,58383 

lellls^ 

4,-9066 

,  ...=^ 

28,20822 

o,58377 

4,84842 

Juillet. 

9 

29,29340 

o,58370 

24,07015 
24,83727 
24,69958 

5,t79^9 

10 

29y4263l 

o,58377 

5,5076a 

11 

29,56420 

5,356ot 

aa 

31,54352 

0,58420 

22,72006 

5,6445^ 

a5 

32,21426 

o,58438 

22,o493a 

5,72736 

28 

5,80960. 

Août. 

10 

36,71062 

o,58562 

17,55296 

6ji853i 

II 

37,03412 

o,58574 

17,22946 

12 

37,363i2 

Oy58586 

17,90046 

6,2ii6a 

20 

23 

40,14870 
41,25785 

0,58679 
0,58722 

14,1 1488 
13,00673 

6,41581 

Septembre. 

6,726^0 
6,77^2 

3 

45.57087 
45^97955 

0,58870 

8,69271 
8,28423 

4 

o,5888o 

6,8oi3a 
7,ioi53 

16 

51,02079 

0,59128 

3,24279 

17 

5 1, 45020 

0,59154 

2,8l320 

0,65741 

7,i26c,6 

21 
22 

53,17293 
53,60617 

0,59179 

7,22618 
7,2611a 

23 

54,03951 

0,22407  B 

7,27608 

Octobre. 

3 

58,37610 

0,59358 

4)1 1262  A 

7,52691 

4 

58,8o646 

0,59370 

4,54288 

766216 

'9 

65,09710 

0,59630 

io,8336i 

7,93663 

20 

25 

0,59648 
0,59728 

ii,236i8 
i3,2o635 

1^09455 

Novembre. 

2 

7(^,44074 

'5'IZ7L9 

8,30986 

3 

70,7941 3 

i6,53o55 

8,33718 

Décembre. 

3 

.   •   •   .   • 

9,20oq(> 

8 

ii^i 

0,6026*5 

26,19600 

9,353^ 

10 

0,60265 

26,42018 

941334 

ï? 

8o,2i5i3 

o,6o32i 

26,96156 

0,62810 

28 

80,26738 

o,6o327 

26,99380 

9,65889 

JanT. 1808. 

4 

79,62339 

o,6o346 

26,35981 

0,18261 

6 

79,38573 

0,60346 

26}ia.^i4 

0,2435» 
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3.  On  a  réuni  dans  le  tableau  précédent  un  grand 
nombre  d'observatioilis  du  soleil ,  faîtes  à  Paris  à  l'Obser- 
vatoire ,  par  MM.  Bouvard  et  Mathieu ,  pendant  le  cours 
de  l'année'  1807.  Les  passages  du  soleil  au  méridien  y 
sont  rapportés  à  Tétoile  «  de  la  constellation  de  la  Lyre , 
qui,  étant  très-brillante,  et  placée  loin  de  l'équateur, 
bien  au-delà  des  parallèles  que  le  soleil  atteint ,  peut 
être  observée  en  toute  saison  dans  nos  lunettes  méri- 
diennes, même  lorsqu'elle  passe  au  itxéridien  en  même 
tems  que  le  soleil  (*).  Les  intervalles  des  passages  de 
r.étôile  et  du  soleil  sont  comptés  en  tems  sydéral  déci- 
mal ,  depuis  o*  jusqu'à  to* ,  d'occident  en  orient ,  et 
ils  expriment  les  tems  écoulés  depuis  le  passage  de  la  Lyre 
au  méridien  jusqu'au  passage  suivant  du  soleil.  Pour 
avoir  toujours  un  point  de  départ  fixe,  on  a  tout  rap- 
porté au  passage  de  la  Lyre,  tel  qu'il  a  eu  lieu  le  i*'* 
janvier  1807 ,  et  l'on  a  supposé  qu'à  partir  de  cette 
époque  ,  la  position  de  l'étoile  sur  le  ciel  restait  inva- 
riablement la  même  ,  ^  c'est-à-dire  ,  que  l'on  a  corrrigé 
les  effets  de  ses  petites  variations.  Si  l'on  voulait  suivre 
rigoureusement  la  marche  d'invention,  il  aurait  fallu  rap- 
porter chaque  jour  le  passage  du  soleil  au  passage  appa- 
rent de  l'étoile  ,  tel  qu'on  l'observe  en  réalité ,  c'est-à-dire 


(*)  Avec  une  bonne  lunette  astrcmomîque  ,  on  voit  en  plein  jour 
les  étoiles  les  plus  brillantes  9  mais  ii  hut  pour  cela  connaître  d^avance 
la  direction  dans  laquelle  on  doit  les  trouver.  On  a  cet  avantage 
avec  les  lunettes  méridiennes ,  parce  que  Ton  sait  toi^onrs  à  fort 
peu  près  Pinstant  du  passage  de  Tctoile  au  méridien  et  sa  hatuteur^ 
de  sorte  qu'en  dirigeant  la  lunette  qnelques  instans  d'avanée  ,  on 
peut  attendre  et  saisir  avec  exactitude  Finstant  où  eUe  doit  y  .passer. 
Outre  ces  précautions ,  il  faut  encore  que  Tétoile  ne  soit  pas  trop 
Toisirïe  du  soleil,  car  alors  l'éclat  de  cet  astre  rafifûblit  tellement ^ 
^'il  empêche  de  la  disunguer^ 
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aff«ctë  Ae  la  précession ,  de  l'aberration  et  de  la  nuta- 
tion.  Mais  alors  les  petits  dëplacemens  éprouvés  par  Tétoile 
en  vertu  de  ces  trois  causes ,  pendant  la  durée  des  obser- 
vations qui  est  d'une  année ,  se  reporteraient  tout  entiers 
sur  le  soleil  dont  le  mouvement  paraîtrait  affecté  de  ces 
petites  irrégularités.  Cependant  cette  marcbe  finirait  aussi 
par  conduire  aux  mêmes  résultats  que  l'autre,  et  c'est 
réellem^t  celle  qu'ont  suivie  les  astronomes.  Car  l'effet 
de  ces  dëplacemens,  presque  imperceptibles  dans  l'inter- 
valle d'une  année,  deviendrait  très-s'cnsible  après  de  longs 
intervalles  de  tems  ;  et  lorsque  les  erreurs  se  seraient  ainsi 
accumulées  ,  l'application  même  des  premiers  résultats 
suffirait  pour  les  redresser  et  pour  indiquer  les  correc- 
tions qu'ils  nécessitent.  Mais  en  employant  d'abord  ces 
légères  corrections  pour  réduire  nos  observations  à  des 
termes  comparables ,  nous  avons  l'avantage  d'obtenir  les 
résultats  définitifs  dès  la  première  approximation ,  au 
lieu  que  nous  aurions  été  forcés  d'y  revenir  à  plusieurs 
reprises  en  suivant  pas  à  pas  la  marche  deSs  inventeurs* 
Cette  anticipation  n'altérera  point  la  rigueur  du  raison- 
nement ,  car  elle  n'influera  nullement  sur  les  considéra* 
tions  par  lesquelles  nous  découvrirons  l'existence  et  la 
mesure  des  petits  mouvemens  apparens  auxquels  toutes 
les    étoiles  sont  soumises. 

4"  Après  cette  explication  nécessaire  ,  considérons  d'a- 
bord les  déclinaisons  du  soleil ,  rapportées  dans  notre 
tableau ,  et  examinons  suivant  quelles  lois  elle»  varient. 
Si  nous  suivons  l'ordre  dans  lequel  elles  sont  observées , 
nous  voyons  qu'elles  ont  commencé  par  être  australes  dans 
le  mois  de  décembre  1806  :  elles  ont  atteint  leur  plus 
grande  valeur  vers  le  2a  de  ce  même  mois.  Alors 
la  déclinaison  du  soleil  était  26^.0721.  Depuis  cette 
époque  |   elles   ont   été    en    diminuant ,  le   soleil    s'est 
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rapproché  «le  Péquatcur;  et  enfin  le  changement  des  décli- 
naisons australes  en  boréales  montre  qu'il  a  passé  dans  ce 
plan  vers  \e  21  mars.  Cétaît  l'instant  de  Vèquînoxe  ,  c'est- 
à-dire  qu'alors  la  durée  du  jour  était  égale  à  celle  de  l'a 
nuit  par  tt)ute  la  terre.  La  marche  du  soleil  continuant 
toujours  dans  le  même  sens,  il  commence  à  s'éloigner  de 
Féquateur  en  s' approchant  du  pôle  nord  :  les  déclinaisons 
boréales  augmentent  ;  enfin  elles  atteignent  leur  maximum 
vers  le  aii  juin,  et  ce  maximum,  est  encore  à  fort  peu  près 
de  aG'^.oyai  comme  pour  les  déclinaisons  australes.  A 
partir  de  cette  époque  ,  le  soleil  commence  à  redescendre 
vers  l'équàteur  :  les  déclinaisons  diminuent.  Cet  astre 
revient  dans  l'équateur  vers  le  2.1^  septembre ,  ce  qui: 
produit  un  second  équinoxe.  Alors  il  continue  à  redes- 
cendre, les  déclinaisons  redeviennent  australes  et  croissantes, 
jusqu'à  leur  limite  accoutumée,  qu'elles  atteignent  de 
nouveau  comme  la  première  fois  vers  le  2.2.  décembre. 
Arrivées  à  ce  terme  elles  recommencent  à  diminuer  de  la 
même  manière,  et  le  mouvement  du  soleil,  vers  l'équateur 
recommence  aussi  par  les  mêmes  degrés.  Ces  phénomènes 
se  reproduisent  constamment  toutes  lés  années  suivant 
les  mêmes  lois. 

5.  Si  l'on  prend  les  différences  des  déclinaisons  con- 
sécutives ,  on  voit  que  leurs  variations  se  font  d'une  ma- 
nière régulière  et  symétrique  de  part  et  d'autre  de  l'équa- 
teur ;  mais  la  marche  de  ces  variations  est  inégale.  Elles 
sont  les  plus  rapides  quand  le  soleil  approche  du  plan 
de  l'équateur ,  et  c'est  là  que  leur  valeur  est  la  plus 
grande.  Elles  diminuent  à  mesure  que  le  soleil  s'éloigne 
de  ce  plan  ,  et  deviennent  insensibles  vers  les  plus  grandes 
déclinaisons.  Alors  les  hauteurs  méridiennes  de  cet  astre 
changent  très-peu  d'un  j^ur  à  l'autre ,  et  il  paraît  comme 
Itationnaire.  Aussi  a-t-on  nommé  solstices  les  parallèle* 
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^a^îl  décrit  dans  le  ciel  à  cette  époque.  On  les  appelle 
aussi  tropiques ,  d'un  mot  grec  qui  signifie  retour ,  parce 
que  le  soleil ,  parvenu  à  ce  terme,  sembl^  retourner  sur 
ses  pas.  Celui  qui  est  au  nord ,  s'appelle  le  tropique  du 
cancer  ;  l'autre  .est  le  tropique  du  capricorne.  Ces  déno- 
minations paraissent  avoir  été  données  par  des  peuples 
situés  au  nord  de  l'équateur  ]  qui,  voyant  le  soleil  reculer 
vers  le  midi ,  après  son  passage  au  tropique  boréal ,  ont 
attribué  à  ce  parallèle  le  signe  du  cancer  ou  de  l'écrc-. 
visse  ,  animal  qui  marche  souvent  en  arrière.  Au  con- 
traire ,  le  soleil  leur  paraissant  s'élancer  du  tropique 
austral  pour  remonter  vers  l'équateur ,  ils  ont  affecté 
à  ce  parallèle  le  signe  du  capricorne ,  parce  que  le 
capricorne  ou  la  chèvre  est  un  animal  grimpant.  Quoi  qu'il 
en  soit)  ces  deux  parallèles  sont  situés  à  égale  distance 
cle  l'équateur,  et  cette  distance  en  1807  était  de  26^072I^ 
comme  on  le  voit  par  les  observations  contenues  dans  le 
tableau   que  nous  avons  rapporté. 

6.  Venons  au  mouvement  en  ascension  droite.  Si  le 
soleil  a  d'abord  passé  au  méridien  en  même  tems  que 
l'étoile  à  laquelle  on  le  compare  ,  le  lendemain  il  y  revient 
plus  tard  ,  et  il  s'éloigne  ainsi  d'elle  de  jour  en  jour,  en 
allant  d'occident  en  orient.  C'est  ce  que  prouvent  les 
intervalles  des  passages ,  qui  surpassent  toujours  la  durée 
d'un  jour  sydéral.  Mais  la  marche  du  soleil  à  cet  égard 
n'est  point  uniforme.  Elle  est  tantôt  plus  lente ,  tantôt 
plus  rapide  comme  jdu  peut  aisément  s'en  convaincre  en 
prenant,  dans  notre  tableau,  la  différence  des  époques 
des  passages  consécutifs. 

Cette  comparaison  faite  dans  les  différens  tems  de 
l'année  donne  les  valeurs  suivantes  pour  le  retard  diurne 
du  passage  du  soleil  sur  celui  de   l'étoile ,  abstraction 
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faite  d^  petites  irrëgularitës  accidentelles  dues  aux  ob«« 
servations. 

h 
a2  décembre.  \  •   •   •  o^oSoSS 

II  février o^oaySa 

±6  mars. 0,0:^5^7 

i5  mai •   •  0,02746 

^3  juin  .••••••  0,02788 

^8  juillet 6,02748 

16  septembre    •    •   .   .  0,02493 
!•'.  novembre.  ....  0,02732^ 

y  La  plus  petite   de   ces   valeurs  est  o*,  02493;   la  plus 

grande  est  o*,o3o85.  Entre  ces  deux  extrêmes,  on  voit 

souvent  revenir ,  à  quelques  dixièmes  de  seconde  près , 

la  valeur  o*,o2739,   qui    est    comme  le   terme    moyen 

autour   duquel  oscille  le   retard  diurne.    Cette  quantité 

évaluée  en  tcms  sexagésimal  vaudrait  236^,65 ,  et  comme 

elle   représente  un   intervalle  de  tems  sydéral  ,  si  on  la 

convertissait  en  tems  moyen  solaire ,  d'après  la  définition 

que  nous  avons  donnée  de  cette  période  dans  le  premier 

1-  û  1  1  .  1.  86i64,oQ 

livxe,    page    190,    en   la    multipliant    par  — ^, 

elle  se  réduirait  à  236".  C'est ,  â  -^  de  seconde  près ,  U 
différence  que  nous  avons  annoncée  entre  la  durée  du 
jour  sydéral  et  celle  du  jour  moyen  solaire. 

Le  soleil  s'avançant  tous  les  jours  vers  l'orient  d'une 
quantité  exprimée  par  son  retard  diurne ,  passe  ainsi 
successivement  par  toutes  les  valeurs  de  l'ascension  droite. 
Après  avoir  fait  le  tour  entier  du  ciel ,  il  rejoint  de 
nouveau  l'étoile ,  que  nous  supposons  être  immobile  ; 
alors  ses  retards  journaliers  recommencent  dans  le 
même  ordre.  Le  mouvement  de  cet  astre ,  parallèlement 
à  l'équateur ,  se  fait  ainsi  d'occident  en  orient ,    d'une 
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manière  régulière  ^  mais  inégale ,  ^  et  dans  rintervalle 
d'une  année. 

7.  £n  réunissant  ces  considérations  ,  on  est  conduit 
à  reconnaître  dans  le  soleil  deux  mouvemens  propres  ^ 
Tun  parallèle  ,  Tautre  perpendiculaire  à  Téqualeur  ;  ou , 
ce  qui  revient  au  même  ,  il  faut  lui  supposer  un  seul 
mouvement ,  oblique  aux  méridiens  et  aux  parallèles , 
qui  produise  à-la-fois  ces  deux  effets. 

8.  Si  l'on  porte  chaque  jour  sur  un  globe  les  ascensions 
droites  et  lés  déclinaisons  de  cet  astre ,  on  trouve  qu'il 
décrit  ainsi  un  grand  cercle  de  la  sphère  céleste.  On  a 
représenté  ce  résultat  dans  la  fig.  2, ,  où  EAA'  désigne 
réqwateur;  AAf^  AA^,„  les  ascensions  droites,  comptées 
du  point  A  comme  origine  ;  et  AS^  A'S'^^  AffS^L,,  les 
déclinaisons   observées  du  point  O.   La   suite    des  points 

Sj    5',  Sf^ • ,  détermine  le  grand  cercle,  oblique  à 

l'équateur,  que  le  soleil  décrit  sur  la  sphère  céleste. 
Le  ckicui  infiniment  plus  exact  que  toutes  les  construc- 
tions graphiques  confirme  parJaitem^nt  ce  résultat ,  lorsque 
l'on  détermine  par  la  trigor4ométrie  sphérique  les  positions 
Successives  du  soleil  (*). 


(*)  VoxLT  TériGer  ce  résultat  par  le  calciïl ,  «upposons-le  rentable. 
Àdmettona,  pour  uu  moment,  que  la  marche  du  sdeil  suit  réelle- 
ment  un  grand  cercle  de  la  sphère  céleste ,  et  voyons  si  cette  hypo- 
thèse satisiait  aux  observations. 

Soit  donc,  ,^.  3,£iS\S"  ce  grand  cercle  ,  EQQ'  Téquateur.  %La 
centre  de  la  terre <,  qui  est  aussi  le  centre  die  la  sphère  céleste,  sera 
placé  en  C,  centre  commun  de  ces  deux  cercles,  j  et  G$",  dS"  re- 
présenteroxU  lea  rayons  visuels  menés  à  chacune  des  positions  suc« 
cessivea  du  s^eiL  Nous  supposerons  encore  pour  fixer  les  idées ,  que 
le  mouvement  de  cet  astre  est  dirigé  dans  le  sens  ES' S"  ,  en  s'éloig^uant 
du  point  £.  Maintenant ,  la  position  de  Torbite  serait  connue  ,  si  Ton 
connaissait  la  ligne  iCe,  iuter:»ection  dc:>  deux  plans,  et  Fangle  dièdre 
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Le  cercle  de'crit  par  cet  astre  est  borné  an  nord  et 
au  midi ,  par  les  deux  tropiques.  On  lui  a  donné  le  nom 
^écliptique  ,  parce  que  la  lune  se  trouve  toujours  dans  ce 
plan  ou  près  de  ce  plan,  lorsqu'elle  est  éclipsée.  Eu  effet , 
ce  phénomène  étant  produit  par  l'ombre  de  la  terre , 
ne  peut  arriver  que  dans  la  direction  de  celte  ombre  ^ 
c'est-à-dire  dans    le  plan  de  l'orbite  du   soleil.   Par  une 

SEQ ,  qui  est  leur  inclinaison  commune  :  nommons  cet  angle  «.  Dans  le 
triangle  sphérique  S'EQ\  on  aura ,  par  les  règles  de  la  trigonométrie  ^ 

tang  S'Q'  =  sin-CÇ'.  tang  <#. 

S'Q'  est  la  déclinaison  du  soleil  le  jour  de  Tobseryation  ^  nous  la 
nommerons  d.  Quant  à  EQ\  c'est  la  différence  des  ascensions  droites 
des  points  E  et  Q',  ces  ascensions  droites  étant  comptées  dans  le  sens 
EQ  du  mouvement  du  soleil ,  et  à  partir  d^un  point  quelconque  iix« 
de  Téquateur ,  par  exemple ,  du  méridien  de  la  Lyre  dans  les  obser- 
vations que^nous  avons  rapportées.  Puis  donc  que  la  position  du  point 
E  sur  Féquateur  est  inconnue  ^  nommons  a  son  ascension  droite  ^ 
comptée  comme  nous  venons  de  le  dire  ,  et  désignons  par  a  celle  du 
point  Q  ou  du  soleil  comptée  de  la  même  origine  et  dans  le  même  sens, 
[Nous  aivons  alors  EQ'  =  a  — -  «  ;  et  en  substituant  ces  notations 
dans  notre  équation,  il  viendra 

tang  c/  =  ain  |a  —  a I  tang  a». 

I^Ous  avons  donc  ainsi  une  relation  entre  les  inconnues  «  et  »;  cafr 
les  quantités  d  tX.  a  sont  connues  par  Tobservation  des  hauteurs  et 
des  passages.  Deux  observations  faites  à  différens  jours  suffiront  donc 
pour  déterminer  nos  deux  inconnues.  Quand  on  connaîtra  leurs  va- 
leurs ,  on  pourra  se  donner  a  et  en  déduire  d ,  c'est-à-dire ,  calculer 
la  déclinaison  du  soleil  d'après  son  ascension  droite  \  ou  réciproque- 
ment, on  pourra  se  donner  la  déclinaison ,  et  calculer  Tascension  droite- 
En  comparant  le  résultat  du  calcul  à  celyi  qu'a  donné  Tobserva- 
tion,  leur  accord  montrera  si  l'orbite  du  soleil  est  réellement  un 
grand  cercle  de   la  sphère  céleste. 

La   détermination  de  «  et   de  •    par   deux   observations  ,  n  offr» 
pas  u»  calcul  bi«a  difficile  ^  car  en  nommant  d  et  d  les  tiouv«ll» 
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raison  semblable ,  les  éclipses  du  soleil  par  la  lune  se 
font  aussi  dans  ce  plan  ou  à  une  distance  assez  petite 
pour  qu«  r ombre  .  de  la  lune  puisse  encore  renoncer  la 
terre.   De  là  est  venu  le  nom  d^écliptique. 

9.  Si  récliptique  est  réellement,  un  grand  cercle  de 
la  sphère  céleste ,  elle  doit  couper  Péquateur  qui  est 
aussi  un  grand  cercle  en  deux  points  opposés,  c'est- 
à-dire  dont  les  ascensions  droites  diffèrent  d'une  demi- 
circonférence.  Examinons,  d?après  le  tableau  d'observa^- 
tions ,  si  cette  condition  est  remplie.  Nous  voyons  d'abord 

quantités  obserYées ,  on  aura  encore 

lang  d'  =  tin  ia  —  «|  tang  #  : 
âimlnant  taiig -  »,  H  vient 

tang  <l  .  tin  ja'  —  •}  =^  ^"S  d\  an  [a  —  «l , 
ou  y  en  développant  lea  ûnua  et  divisant  par  coi  * , 

tangr/sina' —  tang â.cosa  tanga=:  tang  cT  sin  a— taog ^  coi  a  tang «, 
et  enfin 

tang  ^  sin  a  —>  tane  dtin  a*    • 

tang  «  = 2 rrs -•  y 

tang  <f  cot  a  — *  taog  dcoê  a 

après  quoi  a  étant  oonnu  ,  on  déterminera  fiicilemeni  tang  »  ;  mais 
pour  une  simple  vérification  comme  celle  que  Ton  ae  propose  id^ 
il  sera  bien  plus  simple  -de  déterminer  d'abotd  '«~directemeat,  comoM 
nous  alloua  le  faire  ^ns  le  texte  ,  ai  discutant  les  observations  où  I9 
soleil  s^est  trouvé  très-près  de  Téquatenr  ;  et  au  contraire ,  pour  déter^ 
miner  • ,  on  prendra  ceUes  Ou  il  s^est  trouvé  lé  phis  éloigné  de  ce  plan  : 
OB  aura  ainsi  •  r=  2^,38^4)  ^^  tems  ;  <kt  en  grades  91^,5616$ 
et  M  =  «lôo.oyai;  Avtc  ces  valeurs  ^  on  pourra  ae  donner,  a  aifbi* 
tnirement  et  calculer  d^  Or ,  si  f  on  effectue .  ce  calcuil  pour  tel 
jour  que  Ton  voudra ,  la  valeur  de  d  s^accordera  toujom-s  avec  1^ 
déclinaison  du  soleil  rapportée  dans  notre  tableau  d^observatious,  ou 
au  moins  les  écarts,  si  Ton  en  trouve,  seront  presque  infinimant 
petits.  Cette  comparaison  prouvera  de  la  manière  la  jJus  rigoureuse 
^e  Torbite  décrite  par  le  soleil  est  réellement  un  gr^ind  cercle  do 
U  Ipbire  céleste  |  et  le  grand  ccrde  que  now  Tenons  d'assigner. 
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que  le  ai  mars  à  midi,  la  déclinaison  du  soleil  a  été 
de  o°,oi557  australe  ,  et  le  lendemain  elle  s'est  trouvée 
de  p%  4^375  boréale.  C'est  donc  entre  ces  deux  instans 
que  le  soleil  a  dû  percer  le  plan  de  l'équateur  et  beau- 
coup plus  près  du  premier  que  du  second.  L'époque 
précise  de  ce  phénomène  est  facile  à  déterminer  ;  car 
en  prenant  l'inten^alle  des  deux  midis  en  tems  sydéral, 
on  voit  qu'il  a  été  de  10^^,02524  et  pendant  ce  tems ,  la 
jléclinaison  du  soleil  a  changé  de  o^^oiSSy  -|-  o%4^375  ou 
0°. 43982;  ainsi,  en  supposant  que  ce  changement  se  soit 
fait  d'une  manière  uniforme,  ce  qui,  pour  un  tems  si 
court,  s'écarte  peu  de  la  vérité,  on  en  conclura  par 
une  simple  proportion  l'intervalle  de  tems  nécessaire  pour 
compléter  les  0,01 567  qui  restaient  encore  à  décrire  le 

I0'^.0;i524,      0%Ol557  Aorro 

SI  mars.  Le  sera    > ,-=--;; '-      ou    o*.3553i- 

ô°,  43932 

Cette  quantité  ajoutée  au  midi  du  21  mars  donnera  l'heure  à 
laquelle  le  soleil  a  dû  se  trouver  dans  le  plan  de  Féquateur. 
Maintenant  puisque,  dans  IHntervalle  de  deux  midis,  l'as- 
cension droite  du^ol^il  relativement  à  la  Lyre  change  vers 
cette  époque  ik  o^,d25a49  '^  ^^  ^^^'^  qu'en  o*,3553i ,  elle 

.              ,    o\(&,5:4.      o^>3553r        ^^        «       „ 
CAangera  de  v'-w-  ^  -, oij.p'^àOOOOQ  cette  quanr. 

10'*, 02924 

tite  .étant  ajoutée   a   2^^28815  donnera  2*,  ,28904  pour  la 

différence  des  ascei^sio^  droitesi  du  soleil  et  de  la  Lyre  à 

l'instant  de  i'équ^pxo. 

On  serait  arrivé  plus   directement,  à   ce   résultat ,   en» 

établissant    tout  -  dé  suite    la   proportionnalité    entre    les^ 

chang'emens  correspondàns  de  déclinaison   et  d'ascerision 

droite;    car    alors   depuis    le   midi  du    21    mars    jusqu's^ 

l'instant    de    l'équinoxe ,    le   changement    Je    l'ascension 

j    .             .     ,    ,  ,    o*,o2524.     o°»oi557  ,         ^ 

droite  serait  ecral  a    -rrr-ri '   ou   o", 00009  « 
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comme  nous  venons  de  le  trouver  par  une  marche  plus 
détournée. 

Si  l'on  répète  un  calcul  analogue  sur  les  déclinaisons 
observées  les  2a  et  ^3  septembre ,  pour  lesquelles  la  va- 
riation diurne  est ,  en  déclinaison  o'*,4^^'H  9  ^^  ascen- 
sion droite  0^,0249^»  l'intervalle  de  deux  midis  étant 
10^,02496 ,  on  trouvera  que  le  soleil  a  dû  entrer  dans  le 
plap  de  l'équateur  à  5*,i8368  après  le  midi  du  28  sep- 
tembre ,  c'^st-à-dire  le  24  à  o*,i8368  après  minuit;  et 
la  différence  d'ascension  droite  du  soleil  et  de  la  Lyre  à  la 
même,  époque  était  7^27608  +  0^,01291  ou  7^*28899. 

En  comparant  ce  ré;sultat  à  celui  du  21  mars ,  on  voit 
que  l'ascension  droite  du  soleil  a  varié  dans  l'inlervalle 
de  4^19999^  ou  k  fort  peu  près  de  cinq  heures  déci- 
males ,  c'est-à-dire  d'une  demi-circonférence.  ;En  né- 
gligeant la  petite  différence  o\aooo5 ,  qui  peut  être 
attribuée  aux  erreurs  des  observations ,  on  voit  que  les 
deux  points  où  l'orbite  du  soleil  rencontre  l'équateur,  sont 
diamétralement  opposés  comme  ils  doivent  l'être  en  ^ffet, 
l'orbite  étant  plane.  _  • 

On  peut  répéter  la  même  épreuve  sur  deux  points 
quelconques  de  l'orbite ,  opposés  en  ascension  droite , 
c'est-à-dire ,  dont  les  ascensions  droites  diffèrent  de  ciriij 
heures  décimales ,  et  l'on  trouvera  toujours  qu'ils  répon- 
dent à  des  déclinaisons  égales  et  opposées  de  p4rt  et  d'autre 
de  l'équateur*  On  peut  en  particulier  efTectuer  aisément 
cette  comparaison  sur  les  obiServations  des  9  janvier  .flif 
juillet  ;  7  février  et  11  août;  i".  m^i  et  3  novembre,. q«i 
sont  déjà  à  très-peu  de  chose  près,  dans  le  c^as  dopt 
nous  parlons;  et  qui  peuvent  s'y  réduire  exactement,  d'à- 
près  U  calcul  de  la  marche  diurne  du  soleil  à  chacune  de 
ces  époques.  Cette  opposition  montre  la  symétrie  parfaite 
du  plan  de  l'orbite  de  part .  et  d'au'i^  de  l'équateur. 
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10.  Les  deux  intersections  de  Tëquateur  avec  Fécliptique 
se  nomment  équinoxes  ou  points  équinoxiaux  parce  que  y 
quand  le  soleil  y  passe ,  le  jour  est  ëgal  à  la  nuit ,  par 
•toute  la  terre.  En  effet ,  cet  astre  se  trouve  alors  dans  le 
plan  de  Péquateur ,  qui  coupe  la  terre  en  deux  parties 
égales.  Ainsi  en  considérant  les  rayons  qu^il  nous  envoie 
comme  parallèles  entre  eux ,  ce  qui  s'écarte  bien  peu  de  la 
vérité  ,  la  terre  se  trouve  alors  éclairée  d'un  pôle  à  l'autre  , 
yoytz  fig.  4t  ®^  ^®  cercle  qui  sépare  sur  sa  surface  la  lu- 
mière de  l'ombre ,  est  un  méridien  dont  le  plan  est  perpen- 
diculaire aux  rayons  solaires.  Ce  méridien  tourne  avec  le 
soleil  par  l'effet  du  mouvement  diurne ,  et  chaque  pa- 
raUèle  se  trouve  éclairé  pendant  une  demi-révolution 
du  ciel. 

Les  plans  de  l'équateur  et  de  l'écliptique  se  coupent , 
suivant  une  ligne  droite  qui  passe  par  les  points  équi- 
noxiaux ,  et  que  l'on  nomme  pour  cette  raison ,  la  ligne 
.  des  équinoxes.  Il  ne  faut  pas  la  confondre  avec  la  trace 
de  l'équateur  sur  la  terre,  trace  que  les  navigateurs  ap- 
pellent la  ligne  équinoxiale ,  ou  simplement  la  ligne. 

Celui  des  deux  équinoxes  par  lequel  le  soleil  passe  en 
remontant  du  topique  austral  vers  le  nord ,  s'appelle 
Véquinoxe  du  printems ,  .et  on  lé  désigne  ordinairement 
en  astronomie  par  le  signe  Y .  Le  second  équinoxe  ,  par 
lequel  \e  soleil  passe  en  redescendant  du  tropique  boréal 
vers  le  sud  ,  s'appelle  Véquinoxe  d* automne  ,  et  se  désigne 
car  le  caractère  A.  Ces  dénominations  sont  tirées  des  divi- 
sions de  l'année  auxquelles  ces  points  servent  d'origine  : 
nous  en  reparlerons  plus  loin. 

11.  Les  astronomes  sont  dans  l'usage  de  prendre  le 
point  Y  de  l'équateur,  ou  l'équinoxe  du  printems,  pour  l'ori- 
gine d'où  ils  comptent  les  ascensions  droites  du  soleil  et  de 
tous  les  astres.  Ils  y  placent  le  premier  point  du  signe  astro- 
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Domîqae ,  appelé  le  helier  ou  aries  y  qu^îls  désignent  par  le 
caractère  T.  Au  moyen  des  résultats  que  nous  venons 
d'obtenir,  il  nous  devient  facile  de  nous  conformer  à  cet 
usage.  Car  nous  avons  trouvé  par  les  observations  du 
21  mars,  qae  Péquinoxe  du  printems,  rapporté  au  mé* 
ridien  de  la  Lyre ,  avait  pour  asscensîon  droite  2^,28i^4* 
Si  nous  voulons  que  ce  point  devienne  Porigine  des  ascen- 
sions droites  ,  il  n'y  a  qu'à  retrancher  :i^, 28904  de  toutes 
les  ascensions  droites  du  soleil ,  rapportées  au  méridien  de 
la  Lyre.  Par  conséquent  l'ascension  droite  de  la  Lyre  elle- 
même  rapportée  à  cet  équinoxe,  et  comptée  dans  le  même 
sens  que  les  autres ,  sera  le  complément  de  cette  quantité 
à  10^  ou  7'  ,71096.  On  trouverait  également  celle  de  toute» 
les  autres  étoiles,  dont  on  connaîtrait  la  différence  d'as- 
cension droite  avec  le  soleil  ou  avec  la  Lyre.  Les  résulta 's 
précédens  sont  exprimés  en  tems  ;  mais  si  on  voulait 
les  convertir  en  arcs  ,  il  suffirait  de  les  multiplier  par  4o  ^ 
puisque  une  heure  décimale  vaut  quarante  grades. 

Les  astronomes  ayant  choisi  le  point  T  pour  l'origine  des 
ascensions  droites  ,  devaient  naturellement  choisir  ce  même 
point  de  l'équateur  ,  pour  mesurer  par  son  mouvement  le 
^^1725  sydéral  absolu  ,  donc  Torigine  est  arbitraire.  C'est  ce 
qu'ils  ont  fait  ;  et  dans  chaque  lieu  le  tems  sydéral  absolu 
est  mesuré  ,  à  chaque  instant  ,  par  l'angle  horaire  de 
Féquinoxe  du  printems  avec  le  plan  du  méridien.  Mais 
il  y  a  une  discordance  sur  le  commencement  du  jour  sydéral. 
Les  uns  en  placent  l'origine  à  l'instant  du  passage  du 
point  équinoxial  au  méridien  supérieur,  et  ils  comptent 
alors  o^  de  tems  sydéral.  C'est  l'usage  adopté  dans  les  an* 
ciennes  tables  astronomiques.  Les  autres  pensent  qu'il  vaut 
mieux  faire  commencer  le  jour  sydéral  à  l'instant  du  pas- 
sage du  point  équinoxial  au  méridien  inférieur  ;  ce  qui 
est  confonde  à  l'usagç  général  de  la  société  ^  oài  le  j«ur 
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commence  à  mînuît.  Ce  changement  a  été  introduit  dans 
les  nouvelles, tables  astronomiques,  publiées  par  le  Bureau 
des  longitudes  de  France. 

12.  Pour  achever  de  déterminer  dans  le  ciel  la  posi- 
tion du  plan  de  l'écliptique  ,  il  ne  nous  reste  plus  qu'à 
connaître  l'angle  dièdre  qu'il  fait  avec  le  plan  de  Téqua— 
teur  ;  car  la  position  Id'un  plan  est  déterminée  quand 
on  connaît  sa  trace  et  son  inclinaison  sur  un  plan  fixe. 
Dans  cette  recherche  ,  nous  pouvons  faire  abstraction  du 
mouvement  diurne  delà  sphère  céleste  qui,  étant  commun  à 
l'équateur  et  à  l'écliptique ,  n'a  aucune  influencé  isur  leurs 
positions  respectives.  Soit  C^fig.  3  ,  le  centre  de  la  terre , 
jEÇ^Ç^'^'équateur ,  ESe  l'écliptique,  Ee  la  commune 
section  <le  ces  deux  plans  ,  ou  la  ligne  des  équinoxes.^  Me- 
nons un  méridien  PSQ  ,  dont  le  plan  soit  perpendicu- 
laire à  cette  commune  section.  Ce  méridien  coupera  le 
plan  de  l'équateur  suivant  la  droite  CQ  ,  Tétlip tique  sui- 
vant es ,  et  l'angle  SCQ  sera  l'obliquité  de  l'écliptique  , 
qu'il  s'agit  de   déterminer. 

Or,'  de  tous  les  rayons  visuels  CS^  CS%  CS'*^  que  l'on 
peut  mener  successivement  du  centre  de  la  terre  au  soleil, 
dans  les  différens  têms  de  l'année,  GS"  est  celui  qui  fait 
avec  l'équateur  le  plus  grand  angle  :  p3r  conséquent  Vobli^ 
4juité  de  Vècliptique  sur  Véquateur  est  égale  à  la  plus  grande 
déclinaison  du  soleiL  '' 

i3.  Pour  la  connaître  avec  la  dernière  exactitude  , 
il  suffirait  d'obseiVer  la  hauteur  méridienne  du  soleil ,  le 
jour  du  solstice,  si  le  solstice  aririvait  à  midi.  Cette  cir- 
constance n'ayant  jamais  lieu  que  pour  un.  seul  méridien 
terrestre,  il  serait  comme  impossible  de  s'y  astreindre.  Mais 
on  doit  remarquer  que  ,  lorsque  le  soleil  approche  du  tro- 
pique ,  ses  hauteurs  méridiennes  varient  très-peu  d'urt 
^our  à  L'autre ,  et  le  jour  qu'il  est  dans  son  dernier  paral- 
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Klc  ,  il  reste  presque  constamment  à  la  même  distance  de 
Féquateur.  Ainsi ,  dans  quelque  lieu  que  l'ijn  ait  observe 
la  plus  grande  déclinaison  du  soleil ,  on  ppurra ,  dans 
une  première  approximation ,  la  considérer  comme  égalé 
à  l'obliquité  de  Pécliptique  ;  je  dis  dans  une  première 
approximation ,  parce  que  l'on  verra  bientôt  qu'il  existe 
des  méthodes ,  au  moyen  desquelles  on  peut  calculer 
ce  qu'il  faut  ajouter  au  résultat  de  l'observation  directe  , 
pour  le  ramener  h  ce  qu'il  aurait  été  si  l'on  eût  ob- 
servé à  l'instant  précis  du  solstice. 

Dans  notre  tableau  d'observations  ,  les  plus  grandes 
déclinaisons  dusoleilsont  26^^0^212,  eta6,07'i99.  L'obli- 
quité de  Técliptique  ,  peut  donc  être  considérée  ,  dans 
une  première  approximation,  comme  égale  à  26**, 07205, 
pour  l'année  1807. 

On  obtiendrait  de  même  l'obliquité  de  l'écliptique  ,  sans 
connaître  ia  latitude,  en  observant  les  distances  méridiennes 
du  soleil  au  zénith,  dans  les  deux  solstices  ,  et  prenant  lar 
moitié  de  leur  différence.  Car  les  rayons  visuels ,  menés  da 
centre  de  la  terre  aux  deux  solstices  ,  étant  dirigés  suivant 
une  même  ligne  droite,  doivent  faire  avec  Téquateur  des 
angles  égaux. 

Par  exemple ,  dans  notre  taBleau  d'observations ,  les 
distances  du  soleil  au  zénith  dans  les  deux  solstices  sont 
80%  335 70  le  22  décembre  1806  ;  et  28,19159  le  2a 
juin  1807.  Leur  différence  est  52%i44ii  ?  dont  la  moi-^ 
tié  26^,07205  est  la  valeur  très-approchée  de  l'obliquité 
en  1807. 

14.  Quand  on  connaît  l'obliquité  de  l'écliptique ,  il  suffit 
d'observer  une  seule  déclinaison  du  soleil  pour  trouver  la 
position  des  points  équinoxiaux.  En  effet ,  en  reprenant  la 
fig.  3,  si  S^  est  la  position  méridienne  dusoleil  pour  un  certain 
jour,  on  connaîtra  par  l'observation  la  déclinaison  >S'Q^*^ 
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Alors  dans  le  triangle  sphérique  S^Q^E  rectangle  en  Ç',  on 
aura  le  côté  S'Q'  çt  l'angle  opposé  S'EQ'^  égal  à  Tobliquité 
de  Técliptique.  On  pourra  donc  par  les  règles  de  la  trigo- 
isométrie  sphérique  calculer  le  côté  EQ'  qui  est  l'ascension 
droite  du  soleil  par  rapport  au  point  équinoxial  E  (*). 

Si  de  plus  on  observe,  le  même  jour,  la  différence  d'ascen- 
sion droite  entre  le  soleil  et  une  étoile ,  qui  passe  au  méri-- 
dien  après  lui ,  et  qu'on  ajoute  au  résultat  l'arc  Q^E , 
on  aura  l'ascension  droite  de  l'étoile  ,  par  rapport  au  point 
équinoxial  E,  La  position  de  ce  point  sur  l'équateur  sera 
donc  très-rigjoureusement  déterminée  ,  ainsi  que  celle  de 
l'équinoxe  opposé  e,  qui  en  est  à  koo*  de  distance.  On 
répétera  cette  opération  un  grand  nombre  de  fois ,  pour 
les  mêmes  étoiles ,  afin  d'évilçr  les  petites  erreurs  que  les 
observations  comportent;  puis,  prenant  une  moyenne  entre 
tous  les  résultats ,  on  connaîtra  la  distance  de  l'équi- 
noxe à  chaque  étoile ,  et  par  conséquent  la  position  de  la 
ligne  des  équinoxes  avec  une  extrême  précision. 

i5.  Une  ligne  droite  perpendiculaire  au  plan  de  l'éclip- 
tique  et  menée  jpar  le  centre  de  la  terre,  s'appelle  l'axe 
de  Vèclîptique ,  par  analogie  avec  l'axe  de  l'équateur.  Le» 
deux  pomts  opposés ,  où  cette  droite  prolongée  perce  la 
sphère  céleste ,  s'appellent  les  pôles  de  Vécliptiqiie,  On  ap- 
pelle pôle  boréal  celui  qui  est  situé  du  côté  boréal  de 
l'équateur ,  l'autre  s'appelle  le  pôle  austral. 

Les  axes  de  l'équateur  et  de  l'écliptique  étant  tou:î 
deux  perpendiculaires  à  leurs  plans  respectifs,  l'angle  qu'ils 
forment  entre  eux  est  égal  à  l'inclinaison  de  ces  plans 
ou  à  26*,o7ao  en  l'an  1807.   Ainsi ,  la  distance  angulaire 

{^)  Soit  »  Tobliquité  de  Fédiptique ,  <^  la  dédinaison  du  soleil , 
iA  iK>Ba5ceDsioii  droite.   Diaprés  la  note  de  la  page  16  ,  la  formule  est 

.    tans  d 
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ies  pôks  de  récliptique    au  plan    de    r.équatear ,    est 
égale  ^  f  00**  —  2,6^*^0^20  ,  ou  à  73**,928o. 

JLes  deux  parallèles  célestes  qui  ont  cette  déclinaisoD 
de  part  et  d'autre  de  Fëquateur,  se  nomment  pour  cette 
raison  cercles  polaires. 

Il  est  facile  de  trouver  le  lieu  des  pôles  de  Tédip- 
tîque  dans  le  ciel  ;  car  on  connaît  dëja  les  parallèles , 
sur  lesquels  ils  sont  places.  On  sait  de  plus  qu'ils  sont 
dans  un  même  plan  ^  perpendiculaire  à  Téquateur  et  à 
l'écUptique  ,  par  conséquent  aussi  perpendiculaire  à  la 
ligne  des  équinoxes.  La  trace  de  ce  plan  sur  l'équateur 
sera  donc  à  loo»  de  distance  des  points  équinoxîaux  ; 
ainsi  l'ascension  droite  du  pôle  austral  de  l'écliptique 
sera  de  loo*  ,  celle  du  pôle  boréal  de  3oo*  ;  ces  ascen- 
sions droites  étant  comptées  depuis  Téquinoxe  du  prin- 
tems  ,  et  d'occident  en  orient ,  dans  le  sens  du  mou-' 
vement  propre   du  soleil  (*). 

Le  pôle  boréal  de  l'écliptique  est  le  seul  que  nous  puis- 
sions appercevoir  en  Europe^  11  est  maintenant  situé  dans 
la  constellation  du  Dragon  ,   entre  deux  étoiles  que  l'on 

(*)  Ces  résuluis  sont  encore  représentés  dans  la  Jig.  5.  CP  est. 
Taxe  de  Téquateiir,  P  son  pôle  boréal  que  nous  voyons  en  Eu- 
rope :  de  même  P'CP"  est  l'arc  perpendiculaire  à  l'écliptique ,  dont 
P'  est  le  pôle  boréal  et  P**  le  pôle  austral.  Le  point  E  représente 
l'équinoxe  du  printems  ,  et  le  point  c  Téquinoxe  dWtomne.  Cela 
posé ,  si  l'on  conçoit  le  méridien  qui  passe  par  les  deux  axes  CP , 
CP\  il  est  évident  qu^il  coupera  Téquateor  suivant  la  ligne  Qq 
peppcndicalaire  à  la  li^e  des  équinoxes  ;  et  en  projeiant  les  points 
P,  P'*  sur  Véquaieur ,  par  le  moyen  des  cercles  boraires  qui  leur 
correspondent ,  il  est  visible  que  Tascension  droite  du  point  P^'  ou 
du  p^  austral  de  Técliptique  comptée  du  point  E ,  sera  égale  à 
'  Tare  QE  ou  à  ioo«,  tandis  que  l'ascension  droite  du  point  opposé  P\ 
c'est-à-dire ,  du  pôle  boréal ,  comptée  du  même  équinoxe ,  sera  égale 
à  EQ^q^  ou  3ao<». 
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nomme  Ç  et^.   Il  est  un  peu  plus  près  de  la   dernière 
étoile. 

-  i6.  La  position  de  Torbe  solaire  étant  ainsi  complè-^ 
tement  déterminée,  on  peut  calculer  le  lieu  du  soleil  dan» 
l'écliptique ,  d'après  la  seule  connaissance  de  sa  déclinai*^ 
son  ou  de'6on  ascension  droite.  En  effet ,'  considérons  de 
nouveau  le  triangle,  sphérique  S'EQ'  Jig,  3.  La  positioir 
du  soleil  est  déterminée  par  l'angle  S' CE  que  forme  le 
rayon  visuel  «S' C  avec  le  signe  des*équinoxes.  C'est  ce  que 
l'on  nomme  \z  longitude  du  soleil.  Or,  cet  angle  ou  l'arc 
ES'  qui  le  mesure  est  facile  à  calculer ,  lorsque  l'on 
connaît  l'obliquité  de  l'écliptique  et  la  déclinaison  ou  l'as- 
cension droite  du  soleil  (*). 

17.  En  répétant  chaque  jour  la  même  observation  et 
le  même  calcul  ,  on  connaîtra  successivement  les  angles 
,  décrits  par  le  soleil  sur  l'écliptique,  à  partir  de  l'équinoxe  , 
ou   les  longitudes   du  soleil. 

Ces  longitudes  5e  comptent,  comme  les  ascensions  droites, 
depuis  l'équinoxe  du  printems ,  et  de  o<*  à  400*»  ,  dans  le 
sens  du  mouvement  du  ^soleil.  En  prenant  leur  différence 
d'un  jour  à  l'autre ,  on  connaîtra  la  marche  diurne  de  cet 
astre  sur  le   plan  de  l'écliptique. 

Quand  on  aura  réuni  un  grand  nombre  d'observations 
de  ce  genre  ,  on  pourra  en  former  des  tables  qui  indique-^ 
ront  d'avance,  pour  chaque  jour  et  chaque  instant  du  jour^ 
la  longitude  du  soleil  ,  à  partir  de  l'équinoxe  ,  et  sa  dé- 
clinaison. Ce  seront  des  tables  du  soleil.  On  pourra  ,  si  l'on 

(*)  Soit  «  l'obliquité  de  Técliptique,  a  Tascension  droite,  d  la 
jcclinaison  observée ,  /  la  longitude  du  soleil  que  Ton  cherche.  Selon 
qu'on  voudra  la  déduire  de  la  déclinaison  ou  de  l'asceusion  droite  ,  oa 
emploiera  Tune  ou  l'autre  de  ces  formules 

sin  d                              lang  a 
•in  /  =  — : y       tang  /  = ^^. 
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Veut ,  les  calculer  en  tems  vsyrléral  compt*^  depuis  le  passage 
èa  point  équinoxîal  an  méridien  d'un  lieu  déterminé.  Ou 
bien  si  l'on  veut  on  peut  les  calculer  en  tems  moyen  ,  en 
fixant  l'origine  de  ce  tems  à  un  phénomène  astronomique 
connu.  C'est  ce  que  font  les  astronomes ,  comme  nous 
l'avons  déjà  annoncé.  Dans  ces  tables,  les  différences  des 
longitudes,  d'un  jour  à  l'autre,  pourront  être  très-exacles, 
pnrCe  qu'elles  redeviennent  les  mêmes  chaque  année,  et 
qu'elles  se  reproduisent  dans  le  même  ordre,  ce  qui  pcr- 
tnel  de  les  corriger  avec  le  tems.  S'il  reste  quelqu'incer- 
iliiiàe  ,  elle  portera  donc  sur  Vépoçue  à  laquelle  le  soleil 
atira  eu  telle  longitude;  par  exemple  ,  sur  Pinstant  de  Té- 
quinoxe.  II  pourra  aussi  rester  quelque  doute  sur  la  véri- 
table valeur  de  l'obliquité.  Ainsi ,  pour  perfectionner  les 
tables  ,  il  faudra  s'attacher  à  rectifier  ces  deux  élcmens. 
La  recherche  des  mouvemens  dii  soleil  a  donc,  comme 
tous  les  problêmes  d'astronomie,  deux  parties  très-dis- 
tinctes :  la  formation  des  tables  ,  d'après  les  premiers 
résultats  observés  ;  la  correction  de  ces  tables ,  en  sup- 
posant leurs  élémens  à-peu-près  connus. 

i8.  Le  premier  que  l'on  cherche  à  bien  déterminer 
est  l'obliquité  de  l'écliptique.  Quinze  jours  avant  et  après 
le  solstice ,  l'astronome  commence  à  observer  les  hauteurs 
méridiennes  du  soleil  avec  le  mural,  ou  mieux  encore  avec 
le  cercle  répétiteur,  pour  en  conclure  les  'déclinaisons. 
Celle  qu'il  observe  le  jour  du  solstice ,  serait  la  plus  grande 
possible,  si  le  solstice  arrivait  à  midi  ;  mais  il  peut  arriver 
un  demi-jour  plutôt  ou  plus  tard  :  dans  cet  interi'allc 
la  longitude  change  d'environ  o%55,  en  supposant  le  mou- 
vement du  soleil  de  i*,i  par  jour,  ce  qui  est  à-peu-près 
sa  valeur  moyenne.  Or,  o%55  d'erreur  sur  la  longitude 
ne  donnent  que  o<*,oo20  d'erreur  sur  la  déclinaison  solsti- 
cble ,  parce  que  très-près  du  solstice ,  les  déclinaisons  du 
ftolcil   devenant  perpendiculaires  à  l'écliptique,   un  petit 
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changement  sur  la  longitude  en  produit  un  beaucoup  plus 
faible  sur  la  déclinaison.  Telle  est  donc  la  plus  grande  erreur 
que  Ton  puisse  commettre  en  déterpiinant  directement  la 
déclinaison  solsticiale  .par  une  observation  faite  le  jour 
même  du  solstice  (*).  . 

Mais  on  peut  corriger  cette  erreur  en  calculant,  diaprés 
les  tables  déjà  faites,  la  quantité  dçnt  le  soleil  est  en^ 
core  éloigné  du  solstice  à  Tinstant  où  on  Ta  observé; 
car  de  là  on  peut  conclure  avec  beaucoup  d'exactitude  ce 
qui  manque  à  sa  déclinaison  pour  atteindre  la  déclinai* 
son  solsticiale.  £n  ajoutant  cette  quantité  à  la  déclinaison 
observée  le  jour  même  du  solstice  on  aura  la  déclinai— 
s(fn  solsticiale,  c'fst-à-dire,  l'obliquité  de  l'écliptique  , 
avec  toute  l'exactitude  qu'on  peut  attendre  de  l'observa- 
tion ;  avec  la  même  précision  que  si  le  solstice  fût  arrive 
à  midi  même.  Le  calcul  de  cette  réduction ,  comme  celui 
des  hauteurs  observées  près  du  méridien ,  n'exige  pat 
des  données  bien  précises  :  il  suffit  que  l'on  connaisse 
approximativement  l'obliquité  de  l'écliptique  et  la  longi- 
tude du  soleil. 

.  On  peut  faire  un  semblable  calcul  pour  les  jours  qui 
précèdent  et  pour  ceux  qui  suivent;  toujours  avec  la  même 
exactitude.  On  peut  donc  ainsi  réunir  les  observations  de 
au  et  3o  jours,  les  réduire  au  solstice,  par  le  secours  des 
tables  ;  et  le  résultat  moyen  déduit  de  leur  ensemble ,  don- 
nera la  déclinaison  solsticiale  avec  la  dernière  précision , 
sur-tout  en  calculant  les  réductions  au  sobtice  par  les 
tables  modernes  qui.  sont  déjà  si  parfaites. 

L'obliquité  de  l'écliptique ,  déduite  de  ces  observa- 
tions ,  est  encore  assujétie  à  une  cause  d'erreur  extrê- 
mement petite  à  la  vérité,  mais  dpnt  il  faut  toutefois 
la  dépouiller  pour  obtenir  la  dernière  exactitude.  Cette 

(*)  Cette  proposition  sera  démontrée  dans  la  note  de  la  pge  3o. 
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«rreur  tient  à  ce  que  la  route  du  soleil  dans  le  ciel ,  ou 
Pécliptique  ,  n'est  pas  tout-à-fait  plane..  Cependant 
comme  cet  écart  est  extrêmement  petit,  les  astro- 
nomes conservent,  pour  plus  de  simplicité ,  Uidée  d'une 
orbite  plane ,  et  ils  regardent  les  écarts  du  soleil  au^ 
dessus  et  au-dessous  de  ce  plan,  comme  de  petites 
inégalités  dont  ils  tiennent  compte,  de  manière  à  ra- 
mener toujours  cet  astre  par  le  calcul  dans  le  plan 
de  l'écliptique.  £n  elTet,  cette  réduction  rend  toutes 
les  observations  comparables.  La  théorie  de  l'attraction 
a  fait  connaître  que  ces  petites  oscillations  sont  dues  à 
l'action  de  la  lune  et  des  phnètes  qui,  déplaçant  un 
peu  le  centre  de  la  terre,  le  font  sortir  du  plan  de  l'éclip- 
tique ,  et  y  causent  les  petits  dérangemens  que  nous 
reportons  au  soleil,  parce  que  nous  nous  croyons  immo- 
biles, de  sorte  que  cet  astre  nouç  semble  les  éprouver 
en  sens  contraire.  £n  même  tems ,  la  théorie  a  donné 
la  loi  de  ces  dérangemens ,  et  on  les  trouve  dans  les  tables 
du  soleil ,  sous  le  titre  de  mom^ment  du  soleil  en  lati- 
tude. Comme  ils  affectent  la  déclinaison  de  cet  astre  ^ 
leur  effet  se  porterait  en  entier  sur  l'obliquité  conclue 
des  déclinaisons  solsticiales ,  et  par  conséquent  il  faut 
d'abord  en  dépouiller  ces  dernières  pour  obtenir  l'obli- 
quité véritable.  ^ 

Enfin,  pour  ramener  tous  les  résultats  à  des  termes  exac- 
tement comparables ,  il  faut  encore  les  corriger  des  petites 
variations  périodiques  que  l'obliquité  subit,  et  qui  tantôt 
l'augmentent ,  tantôt  la  diminuent.  Nous  piairlcrons  plus 
loin  de  ces  petites  oscillations.  £n  attendant,  on  peut 
concevoir  qu'il  faut  eh  tenir  compte  pour  avoir  les  va- 
leurs de  VohUquitè  moyenne  ^  qui  seules  sont  comparables 
entre  elles. 

C'est  par  cette  méthode ,   ainsi  corrigée ,  et  appliquée 
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avec  tout  le  soin  imaginable  ,  que  M.  Delambre  a  trouvé 

robliquité  moyenne  de    rédiplique  pour  i8oo  ,    égale  à 

^  26,078 1 5.  C'est  2.Z'',2.Y,S']II  en  mesures  sexagésimales  (*). 

19.  Passons  maintenant  aux  équinoxes  :  pendant  un  mois 

entier,  moitié  avant ,   moitié  après  Féquinoxe ,  on  observe 

(*)  Soit  D  la  déclinaison  du  soleil  déduite  de  sa  «hauteur  mëii- 
dienne  obserrée  à  une  époque  peu  distante  du  solstice  ;  soit  »  robli- 
quité de  l'écliptique  ,  et  £  la  longitude  du  soleil  correspondants  à 
la  déclinaison  D.  Cela  posé  ,  dans  le  triangle  sphérique  rectangle 
formé  par  la  lonj^itude  L  ,  la  déclinaison  D  et  l'ascension  droite ,  la 
proportionnalité  des  sinus  des  angles  à  ceux  des  côtés  opposés  don- 
nera ,  comuie  dans  la  note  de  la  page  26, 
sin  Z)  =:  sin  «  sin  L, 

Si  Tobservation  tombait  à  Tinstant  même  du  solstice ,  la  déclinaison 
du  soleil  serait  exactement  égale  à  Tobliquité  de  Téclipiique ,  et  sa 
lon$;it.udc  serait  égale  à  un  an^le  droit  ;  on  aurait  donc  alors  Z)  =  « 
et  Z  =  ioo<>^  mais  puisque,  par  supposition,  l'observation  est  faite 
très-près  de  cette  époque,  op  aura 

/)  =  »-/>',       /v  =  îooo  -^  L\ 

D*  et  L'  éunt  de  très -petites  quantités.   En  substituant  ces  Taleurs 
X    dans  la  relation  précédente ,  elle  devient 

sin  tf  cos  D'  —  cos  «#  .  sin  /?'  =:  sin  »  .  cos  U» 
En  mettant  pour  cos  ZX  et  cos  U  les  valeurs  équivalentes  i  —  a  sin^|  D\ 
I  — 2 sin'  '  //',  le  ternie  sin  »  se  détruit  dans  les  deux  membres^  et 
en  changeant  tuiis   les  signes  de  Téquation  et  diyisant  par   cosw,  il 

reste 

a  tang  «  sin»  J  />'  -4-  sin  /)'  ■=  2  tang  «  sin»  ^  L\ 

A  Pinspection  de  cette  équation^  on  Toit  qiie  sin  D\  est  une  fractioé 
très- petite  de  Vèrdre  de  sin*  j  IJ  y  par  conséquent ,  sin*  j  D'  eaft 
une  fraction  çocore  bien  plus  petite.  £n  la  négligeant  par  rapport^  ^ 
la  première ,   npus  auroxis  d^une  manière  fort  approchée 

«in  D'  ■=.  1  tang  w  sin*  \  L\  ,      -   .     > 

Hais  veutHjn  pousser  plus  loÂnJ'app^'oûnmtioo  7  ce  qui  est  quelque- 
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chaque  jour  la  hauteur  du  soleil  aux  environ^  du  méridien 
avec  le  cercle  répétiteur  ,  et  Ton  en  conclut  la  déclinaison 
méridienne  pour  chaque  jour.  Avec  cette  déclinaison  et 
Tobliquité  connue ,  on  calcule  la   longitude  du  soleil. 

Cette  longitude  ,  étant  comparée  avec  celle  que  don- 
fois  nëcessaire  quand  la  déclinaison  observée  est  éloignée  de  8  ou  io<> 
du  solstice  ?  Il  n''y  a  qu'*à  considérer  que  la  valeur  exacte  de  sin  U  est 

sin  J}'  =B^.^  tang  «  sin>  J  L' —  i  lang  «  sin»  \  D\ 

Si  la  valeur  de  sin  Z)',  donnée  par  le  premier  terme  seul,  n'est 
pas  tout-à-fàit  exacte ,  du  moins  elle  le  sera  assez  pour  qu'ion  puisse  la 
•ubstituer  dans  le  dernier  terme  2  tanf;  *  sin'  ^  Z>',  qui  est  bien  plus  petit 
que  le  premier.  On  pourra  même  ,  dans  cette  substitution  ,  prendre 
pour  sin  5  /)'  la  valeur  ^  sin  />',  ce  qui  revient  à  substituer  le  rap- 
port des  arcs  à  celui  des  sinus  :  on  aura  donc  ausn ,  relativement 
à  ce  dernier  terme ,  sin  j  /)'  =  tang  »  sin^  j  L'  \  et  celte  valeur 
étant  en  effet  substituée  dans  Téquation  précédente  ,  on  a ,  par  ceUe 
Seconde  approximation , 

sin  Z>'  =  2  tang  a»  sin»  j  X'  —  a  tang'  »  sin*  j  Z'. 

Celte  valeur  de  sin  D'  sera  suffisamment  exacte ,  même  à  20^  du 
solstice ,  c'est-à-dire  ,  quand  même  on  aurait  L'  =  20°. 

Au  moyen  de  cette  formule  ,  on  peut  aisément  réduire  au  sols- 
tice une  observation  de  hauteur  méridienne  du  soleil  faite  avapt  ou 
après  cette  époque  ,  mais  toujours  à  un  intervalle  peu  éloigné.  Pour 
cela ,  on  calculera  par  les  tables  astronomiques  déjà  formées ,  queJle 
a  dû  être  Ja  longitude  du  soleil  à  Fépoque  de  Tobservation  ;  ce  ser;| 
la  valeur  de  L  :'on  la  retranchera  de  loo^  ,  et  le  reste  sera  L\ 
ou  la  distance  du  soleil  au  solstice  à  l'époque  de  Tobservation.  Con- 
naissant L ^  on  aura  tout  de  suite  D\  par  la  formule  précédente; 
et  /)'  ajouté  à  la' décUfeaisbn  observée  />,  donnera  la  déclinaison 
•olsticiale  D  -+-  D\  -précisément  comme  si  on  Peut'  observée  à  Tins- 
(ant  du  solstice  même. 

M  est  évident  qoe  ^  dans  '  celte  manière  d'opérer ,  il  ne  peut  y 
âToir  d'incertitijdé  que  «niï^'  la  Valeur  de  Lf  donnée  par  les  tablei 
^  nous   siix>poiU90f  imptttfaites.  Supposons  donc  ^e  cette  valeur 
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nent  les  tables  y  fait  connaître  Tei^edr  dont  ces  tables 
«ont  affectées.  Or ,  ^'après  l'ensemble  d'observations  sur 
lesquelles  elles  sont  construites ,  sut-tout  d'après  la  rëgu- 

MVL  Iffu  d^étre  L'  soit  £'  H-  0  =  L",  e  étml  Terreur  que  les  tables 
comportent  j  et  pour  voir  Faltération  qui  en  résultera  sur  D\  bor- 
nons-nous au  preuùer  terme  de  sin  Z)'  qui  doune 

sin  Z>'  =  a  tang  «  sin>  ^  L\ 

Mainteminty  si  Ton  suppose  que  la  substitution  àe/ L**  pour  1/ 
change  />'  eu  D'\  on  aura  de  même  / 

sin  Z>"  =  a  tang  «  sin*  5  L\ 

Retranchant  ces  deux  équations  Tune  de  Tautre ,  et  mettant  pour 
les  difiSSrences  des  sinus  leurs  Taleurs  en  fonctions  de  la  dififéi^ence 
des  arcs,  on  trouve 

sin  ^  (Z>"—  D')  cos  i  {U'^  i^O  =  tang  -  »m  i  C^"-  ^')  «°  I  (^"•+-  ^')- 

D"  —  //  est  Terreur  de  la  déclinaison  solsticiale  correspondante  là 
Terreur  LT —  L*  de  la  longitude.  Si  nous  nous  bornons  aux  pre- 
mières puissances  de  ces  petits  arcs ,  on  pourra  substituer  leur  rapport 
à  celui  de-  leurs  sinus.  On  pourra  ensuite  fiiire  ;^''=  ■^'  et  !>"  =  />* 
dans  les  autres  termes  de  Téquation^  on  aura  ainsi 
_  e  tanc  »  sin  L"  • 

cosZ/ 
On  peut  encore  simplifier  un  peu  cette  expression  en  substituant 
Tunité  au  dénominateur  cos  />"  ;  cardans  ce  calcul  nous  nous  bor- 
nons à  la  première  puissance  de  sin  ZX',  et  comnie  ..*.«... 
cos  Z>"  =  I  —  a  sin»  J  />" ,  on  Toit  que  la  différence  de  cos  D"  à 
Tunitc  est  de  Tordre  des  termes  que  nous  négiigeoi^.  On  aura  donc 
ainsi,  par  une  approximation  suffisante  , 

jD"  —  Z>' =  c  tang  #.  sin  jL".  ., 

On  voit  par  cette  formule    que  Terreur    de    la   déclinaison  est 

bien  moindre    que  Terreur   t  de  la   longitude  ,  puisque  celle-ci  est 

multipliée  par  le  fecteur  sin  L\  qui  est  très-petit  dam  les  obser- 

^vations  Mtes   à   peu   de   distance  du  solstice  ,  et  qui  devient   md 

au   solstice  mên^.   Pour  en  apprécier   Tiofiucnos^  supposons  qii« 


Digitized  by  VjOOQ  iC       - 


htité  ^cs  formules  algébriques  ^  »«iî  lesquelles  elles 
*ont  calculées ,  il  est  évident  que  l'erreur  qu'elle»  rotn- 
portent  ne  peut   pa»  varier   brusquement  d'un    jour  à 

■  Il  »    ■    '        ' '  ">       ■■  i'-'tri.(  I        ,.   I  .1  I      II  I   „      I      i 

l^on  n'ait,  pour  éval^^r  L" j  que  des  tablef  imparfaites,  qui 
puissent  donner  uHc  erreur  d*im  demi -jour  sur  Finstant  du  sols- 
tice ,  et  par  conséquent ,  une  erreur  de  o<>.55  sur  lu  longitude  ; 
de  sorte  qu^on  ait  e  :=  o^'.SS  :  alors  il  faudrait  se  borner  à 
observer  le  plus  près  possible  du  solstice ,  par  exemple ,  le  jour  du 
W>lstic;e  même.  Baus  ce  eas  la  distance  au  solstice  étant  au  plus  dW 
demi-jour ,  il  est  clair  que  L*  serait  au  plus  égal  à  oo.55 ,  en  supposant 
le  mouveinait  diurne  du  soleil  égal  à  ,i«,i  connie  nous  ravons  fiilt 
daas  le  texle»  Qans  cos  suppositions  exagérées ,  on  aurait 

Z)'*  —  /)'  =  o<*.55  .  sin  .  o«.55  .  tang  îx6o.07îio , 

en  prenant  ^ô^.oyao  pour  l'obliquité  de  l*écliptlque.  Cette  formule  » 
évaluée  numériqtiement  ,  par  les  tables  trigonômétriques ,  donna 
Z)  *  -»  D'  :=r  00,00^06,  OU  ^''^^J  en  mesures  sexagésimales. 

Mai*  si  an  lieu  d'emplbjer  d«  pareilles  tables  pour  calculer  L"  ^ 
Om  en  emploie  d'autres  moins  impovfiites  ,  dont  Terreur  soit  too  ibk 
plus  p^te  et  ne  s'élève  qu'à  o^^ooSS  ,  l'eireur  de  la  déclinajscm.  sodstt- 
ciale ,  conclue  d'une  observation  faite  le  jour  même  du  solstice  ,  devien- 
dra aussi  100  fois  moindre  ,  et  sera  réduite  à  o^ooooaoG  ,  ou  o"jo67 
en  mesures  sexagésimales,   quantité  déjà  prcsqu'insensible. 

tlne  erreur  de  o°,oo55  Sur  la  longitude  du  soleil  répond  à  5'  de 
teitts  décimal ,  on  à  o^.oSoo^  à  raison  de  i^^t  pom*  un  }Our.  Bans 
tics  tables  astronomiques  actUeBtEts  , ,  l'érreup  en  tëms  sMlèv^e  bien 
rareipent  à  o^.ooo5o>  ee  qui  réduit  proportionneSement  F«rrew  « 
de  la  longitude  à  o*.oooo55  >  en  sorte  qu'à  distance  égale  du  aokeice, 
elle  est  100  fois  moindre  que  la  précédente*  L'erreur  correspondant 
de  la  déclinaison  solsticiale  deviendra  donc  aussi  too  fois  plus  petite  ^ 
c'cst'-à-dire ,  qu'elle  se  trouvera  réduite  à  oo.ooooojpî»o6 ,  quantité 
tout-à-Êiit  insensible.  £n  raisoil  de  cette  petitesse,  on  peut  ne  pas 
borner  les  observations  au  Jorn^mêirte^  du  -solstice ,  comme  noue:  f  enons 
«fe  le  stt]^osèr.  On  peut  les  étcMdre"  juiqti^à  qninjto  joufs  avant  e^  dprès  te 
solstice  y  sans  qiie  l'erreur  de»  table»  devienne  sensiUe  pa^  la  réduction. 

On  trouvera  à  la  fin  d^  jce  livre  un  exemple,  mmiéra^ue  de  ces 
réductions  au  solstice* 
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J'autre  ^  et  qu^elle  doit  ainsi  rester  à-peih-près  la  même 
pendant  le  court  intervalle  de  quelques  jours  consécu- 
tifs. Si  donc  l'observation  de  hauteur  méridienne  à  laquelle 
on  compare  les  ^tables^pouvait  être  supposée  tout-à-fait 
exacte ,  la  corse ction  qui  s'en  déduirait  pourrait  être 
encore  appliquée  à  tous  les  jourst  suîvans  ;  et  avec  les  table* 
ainsi  coi'rigées,  on  pourrait  calculer  exactement  l'instant  de 
l'équinoxe.  Mais  comme  on  ne  peut  pas  espérer  qu'une 
seule  observation  de  hauteur  donne  l'erreur  des  tabler 
avec  toute  la  précision  requise  ^  on  répète  les  obser— 
:Vations  de  hauteur  plusieurs  jours  avant  et  après  l'équi- 
noxe ,  comme  nous  l'avons  dit  ;  et  chaque  observation 
étant  calculée  à  part ,  donne  une  valeur  de  l'erreur  des 
tables  solaires.  On  a  ainsi  20  ou  3o  observations  de  cette 
erreur,  qui  s'accordent  à  très-peu-près  ,  et  l'on  prend 
une  moyenne  arithmétique  entre  elles»  Avec  les  tables, 
corrigées  de  cette  erreur  moyenne  en  longitude ,  on 
. calcule J'instant  de  l'équinoxe,  ce  qui  est  facile  ,  puisqu'à 
cet  instant  la  longitude  doit  être  o  dans  un  équinoxe 
de  printems ,  ou  200*.  dans  un  équinoxe  d'automne  Dans 
ce  calcul ,  il  faut  entendre  que  les  tables  ont  égard  aux 
petites  perturbations  qui  écartent  le  soleil  de  sa  marche 
uniforme  ,  et  particulièrement  à  la  petite  inégalité  qui 
le  fait  osciller  de  part  et  d'autre  .du  plan  de  l'écliptique  , 
comme  nous  l'avons  dit  en  parlant  de  l'obliquité. 

Si  l'on  ne  veut  pas.se  servir  des  tables  ,  on  verra  par 
la  comparaison  des  distances  au  zénith  observées  chaque 
jour ,  à  quelle  heure  ,  de  quel  jour  ,  la  distance  du  soleil 
au  zénith  aura  été  égale  à  la  hauteur  du  pôle.  Ce  sera 
l'instant  de  l'équinoxe.  C'est  ainsi  que  nous  en  avons 
usé  plus  haut.  Mais  cette  méthode  pour  être  tout-à-fatt 
admissible ,  exigerait  une  interpolation  fort  exacte ,  qui 
serait  peut-être  moins  commode  que  le  calcul  rigoureux 
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fondé  sur  les  tables ,  €t  les  astronomes  ne  s^en  servent 
point. 

20.  Ces  méthodes  supposent  toujours  que  Ton  connaît 
exactement  la  distance  de  Téquateur  au  zénith  du  lieu 
où  Ton  observe  ,  c'est-à*dire ,  la  latitude.  Cependant 
on  pourrait  craindre  qu^il  ne  restât  encore  à  cet  égard 
quelque  incertitude.  Pour  la  faire  disparaître  ,  on  observe 
de  même  l'équinoxe  opposé ,  et  on  prend  un  milieu  entre 
les  erreurs  des  tables  qui  en  résultent.  Il  est  visible ,  en 
effet ,  que  Terreur  de  la  latitude  étant  la  même  dans 
les  deux  équinoxes ,  a  sur  la  longitude  du  soleil  une  in<« 
fluence  contraire  selon  que  cet  astre  monte  ou  descend 
vers  l'équateur. 

2.1.  Maintenant  que  nous  savons  déterminer  avec  la 
plus  grande  exactitude  la  position  des  équinoxes  etr-des 
solstices ,  nous  pouvons  considérer  l'arrivée  du  ^leil  dans 
ces  points  du  ciel,  comme  des  phénomènes  astronomiques 
propres  à  établir  de  grandes  divisions  du  tems ,  qui  se 
subdivisant  elles-mêmes  en  périodes  plus  petites  ,  permet- 
tent de  fixer  facilement  les  époques  des  événemens  histo- 
riques, et  de  désigner  commodément  tous  les.instans  de 
la  durée.  Cette  belle  application  de  l'astronomie  va  nous 
occuper  dans  le  chapitre  suivant. 
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CHAPITRE    III. 

Du   Calendrier. 

ai.  C'jST  le  mopvetncnt  da,  soleil  qui  détermine  Icd 
diverses  périodes  employées  dans  la  société  pour  la  dis- 
{riDution  du  tciris.  Le  choix  de  ces  périodes  et  l'ordre  de 
cette  distribution  composent  ce  que  Ton  appelle  le  ca^ 
lendrier, 

^3,  Le  tems  que  le  soleil  emploie  à  revenir  au  même 
équinoxe  »  on  f  n.  général  au  même  point  de  Técliptique  ^ 
|brme  Vannée  irofiffue.  Sa  durée  a  de  tout  tems  intéressé 
les  hommes.  C'était,  en  efTet,  une  mesure  naturelle  de» 
travaux  qui  demandent  de  longs  intervalles ,  et  qui  dépen- 
dent du  changement  des  saisons  :  sa  connaissance  était 
nécessaire  pour  Fagriculture  ,  le  commerce  et  les^  voyages; 
flussi  a-t-on  mis  beaucoup  de  soin  à  la  déterminer. 

Ce  qui  se  présente  d'abord  de  plus  sii«ïple  »  c'est  dqr 
savoir  combien  l'année  contient  de  jours  solaires,  sans 
avoir  égard  à  leur  inégalité.  Pour  le  connaître,  il  suf— 
^rait  de  tracer  sur  un  plan  horizontal  une  méridienne ,  d'y 
planter  un  style  vertical  de  longueur  invariable ,  et  d'exa- 
miner tous  les  jours ,  à  midi,  la  longueur  de  l'ombre. 
Le  jour  où  elle  atteint  sa  plus  petite  longueur  serait  celui  du 
solstice  d'été ,  et  le  nombre  de  jours  écoulés  entre  deux 
retours  consécutifs  du  soleil  au  même  solstice,  donnerait  1» 
durée  entière  de  sa  révolution.  On  trouverait  ainsi  que 
l'année  tropique  contient  «nviron  trois  cent  soixante  cin^ 
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jours  y  et  c^cst  pir  cette  méthode  que  M  piismler*  %$tso^ 
ttomef  paraissent  l'avoir  observée. 

On  a  pu  se  bortier  d'abord  à'  ce  résultai ,  mais  son 
inexactitude  n'a  pas  dû  tarder  à  devenir  sensible ,  par  Tac— 
cumulation  des  erreurs.  '  En  observant  le  même  solstice 
pendant  plusieurs  années  consécutives ,  on  le  voit  arriver 
plus  tard  qu'il  ne  devrait ,  si  l'année  était  exactement  de 
365  jours  ;  l'erreur  est  de  quinze  Jours  en  soixante  ans. 
On  a  connu  par  là  ,  que  l'année  était  plus  grande  d'un 
quart  de  jour  qu'on  ne  l'avait  faite  d'abord ,  et  l'on  a  pris. 
pour  sa  durée  365^,25. 

Cette  valeur,  beaucoup  plus  approchée  que  la  précé- 
dente ,  est  encore  bien  loin  d'être  ejtaçtjC.  Hipparque  » 
en  comparant  une  observation  de  solstice  faite  par  -lui-» 
même ,  avec  une  autre  faite  par  Aristarque ,  cent  qua-* 
rante-cinq  ans  auparava^nC  ,  trouva  que  le  dernier  solstice 
était  arrivé  un  demi-jour  plutôt  qu'il  n'aurait  dû ,  si  l'an- 
née eût  été  de  365^,35  ;  c'étjjit  donc  0^,5  d'erreur  en  cent 
quarante-cinq  ans  ,  ou  o^oo34^  p^r  année  ;  de  là  résulte  la 
longueur  de  l'année,  égale  à  365^,a4655^    , 

^4*  Cette  valeur  elle-même  a  besoin  d«  corrections  ,  et 
k  véritable  année  moyenne,  telle  que  la  donnent  les  der- 
nières tables  de  M.  Belambre  est  égale  à  $6Sjj2^^l26^^ 
L'erreur  des  anciennes  évaluations  tient  sur-tout  à  l'inexac- 
titude des  observations  des  solstices.  En  effet ,  les  hauteur» 
méridiennes  du  soleil,  croissant,  vers  cette  époque ,  par  des 
degrés  insensibles;  l'ombre  du  style  suit  les  mêmes  périodes , 
et  il  est  impossible  de  reconnaître  exactement  l'instant  o& 
le  soleil  doit  arriver  au  solstice.  On  évite  cet  inconvénient 
en  déterminant,  par  observation ,  deux  époques  dans  les- 
quelles la  hauteur  méridienne  du  soleil  est  exactement  lai 
même ,   et  toujours  croissante  ou  décroissante  égalemeniL 
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L'inierttiUe  de  ces  deux  époques  donne  la  durée  moyenne 
de  la  révolution  entière  du  soleil.  C'est  sur-tout  vers  les 
^quinoxçs  que  <:e  genre  d'observation  se  fait  avec  le  plus 
d^avantage,  parce  qu'alors  les  hauteurs  méridiennes  du  soleil 
changent  très-sensiblement  d'un  jour  à  l'autre.  Aussi  Hip- 
parque  observa^t-il  plusieurs  équinoxes  dans  cette  intention- 
Mais  l'imperfection  de  ses  instrumens  était  trop  grande  pour 
qu'il  pût  conclure  la  longueur  it  l'année  par  des  obser^ 
vations  aussi  rapprochées  les  unes  des  autres  ;  et  il  fallaijt 
attendre  un  grand  nombre  de  siècles  pour  que  leur  incer-^ 
titude  fût  compensée  par  l'éloignement.  Aujourd'hui  quç 
la  perfection  des  instrumenta  rendu  les  observations  beau- 
coup plus  sûres ,  cette  méthode  est  encore  celle  que  les 
astronomes  mettent  en  usage  ,  pour  déterminer  la  vraie 
longueur  dç  l'année  tropique. 

a5.  Si  le  mouvement  propre  du  soleil  était  parfaitement 
iiniforme',  il  suffirait  d'observer  deux  équinoxes  avec  toute 
la  précision  des  procédés  que  nous  avons  décrits;  et  en 
comptant  le  nombre  de  jours,  et  de  fractions  de  jours 
solaires ,  qui  se  seraient  écoulés  entre  ces  deux  époques  , 
ce  nombre  serait  la  vraie  longueur  de  l'année.  Mais  les 
in^^lités  du  mouvement  propre  du  soleil  altèrent  cettç 
simplicité  ,  et  rendent  le  problême  beaucoup  plus  difficile. 
Car  il  en  résulte  que  cet  astre  ne  revient  pas  toujours  aux 
mêmes  équinoxes.,  après  des  intervalles  de  tems  exacte- 
ment égaux  ;  et  comme  les  causes  et  les  effets  de  ces  va- 
riations ne  peuvent  être  appréciés  que  par  la  théorie  de 
la  pesanteur  universelle  ;  on  voit  qu'il  faut  s'élever  jusque 
là  avant  de  pouvoir  dépouiller  complètement  le  mouvement 
du  soleil  de  ces  irrégularités,  et  par  conséquent  aussi  avant 
de  déterminer  avec  la  dernière  précision  la  durée  moyenne 
^e  l'ftpnée  tropique.  Ceci  est  encore  un  nouvel  ej^emple  de§ 
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approximations  successives  auxquelles  Vastronomie  est  sans 
cesse  obligée  d'avoir  recours.  ' 

Nous  pouvons  toutefois  éluder  une  partie  de  ces  diC« 
fîcultés ,  et  trouver  dès  à-présent ,  sans  aucune  pétition 
de  principes,  une  valeur  très-approchée  de  l'année  moyenne* 
£n  effet ,  on  verra  par  la  suite  ,  ^ue  les  inégalités. 
du  mouvement  du  soleil  sont  de  deux  sortes.  Les  unes 
que  l'on  àipfeWe  périodiques ^  se  développent  tout  entières 
dans  l'iptervallc  d'une  année  ou  d'un  petit  nojnbre  d'an- 
nées ;  et  après  cet  intervalle  de  tems ,  elles  se  com- 
pensent d'elles-mêmes ,  en  repassant  par  les  mêmes  va-^ 
leurs  ;  de  sorte  qu'elles  font  osciller  continuellement  le 
soleil  autour  d'un  état  moyen  dont  il  s'écarte  peu.  Les 
autres  inégalités  au  contraire  sont  comprises  dans  des  pé-^ 
riodes  si  longues ,  qu'on  les  a  nommées  séculaires ,  et  elles 
ont  été  continuellement  croissantes  ou  décroissaates  depuis 
les  plus  anciens  astronomes  jusqu'à  nous.  Leurs  effets  ac- 
cumulés doivent  donc  inévitablement  se  faire  sentir  dans 
la  comparaison  des  anciennes  observations  avec  les  nôtres. 
Mais  il  n'en  est  pas  de  même  des  inégalités  périodiques  ; 
celles-ci  ont  dû  se  compenser  d'autant  plus  de  fois ,  qu'il 
s'est  écoulé  plus  de  tems  entre  les  époques  que  Ton 
compare.  Par  conséquent ,  tous  leurs  effets  intermét- 
diaires  doivent  disparaître  quand  on  compare  des  équir- 
noxe^  fort  éloignés  ;  et  il  ne  doit  rester  de  leur  influence 
que  ce  qui  appartient  à  la  première  époque  et  à  la  der- 
nière. Or  celte  influence  s'affaiblit  beaucoup  dans  le  ré- 
sultat moyen  où  elle  est  divisée  par  le  nombre  des  années 
comprises  entre  les  observations  que  l'on  compare  ;  et 
l'on  pourrait  imaginer  des  observations  assez  éloignées  les 
unes  des  autres ,  pour  que  l'effet  des  erreurs  ejçtrêmes  fût 
tout-à-fait  insensible.  C'est  absolument  ce  même  principe 
qui  fait  que  dans  les   observations  au  cercle  répétiteur  y 
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Tare  ^ôyen  n'est  affecta  qtjc  ^s  erreurs  extrêmes  et  nnl— 

lement  des  défauts  intermédiaires  de  la  division. 

L'année  moyenne  conclue  de  cette  manière,  par  la  com- 
paraison d'un  de  nos  ëquinoxes  avec  un  ancien  équi— 
XH)xe,  observé  5  par  escemple,  par  Hipparque,  pourrait  donc 
être  regardée  comme  indépendanu  d^s  inégalités  pério— 
diques  du  mouvement  du  soleil ,  et  affectée  seulement 
par  les  inégalités  séculaires.  Mais  outre  que  leelles^i  sont 
fort  petites ,  on  conçoit  qu'cUas.  n'ont  pu  être  dé^r^ 
minées  et  corrigées  que  dans  unf  seconde  approximation* 
Par  conséquent  il  ne  faut  pas  espérer  de  les  éviter  d^une 
autre  manière.  Seulement  après  avoir,  prévenu  de  leur 
existence,  nous  supposerons  pour  abréger  qu'on  y  a  ea 
jégard  ,  et  nous  emploierons  dès  à  présent  la  durée  dé- 
finitive de  l'année  moyenne  365', 243:^64*  Cette  espèce 
d'anticipation  dont  nous  avons  ^é^a  fait  pl^eurs  fois 
usage  ,  n'6te  rien  à  la  rigueur  des  raisonnemens ,  quand 
ou  en  conçoit  bien  l'esprit  ;  et  qu'on  y  voit  seulement  un 
moyen  d'éviter  la  nécessité  de  revenir  sur  se&  pas  ,  pour  ef- 
fectuer les  approximations  successives  que  les  astronomes 
ont  employées  et  dont  il  sui&t  de  bien  sentir  la  nécessité* 

:i6.  Pour  appliquer  ces  résultats  à  la  vie  civile,  et 
rendre  leur  usage  vulgaire ,  il  faut  les  présenter  dégagés 
des  fractions  qui  les  accompagnent  et  qui  les  rendraient 
trop  difficiles  à  retenir. 

La  première  idée  qui  se  présente ,  c'est  de  négliger  ces 
fractions.  On  a  dès-lors  des  années  de  trois  cent  soixante- 
cinq  jours.  Elles  ont  été  autrefois  en  usage,  comme  nous^ 
l'avons  dit  précédenunent  ;  mais  leur  inexactitude  ,  de- 
venant sensible  après  de  très-petits  intervalles ,  les  a 
fait  abandonner ,  lorsqu'on  a  été  plus  instruit  en  astro- 
nomie. 

Leur  principal  inconvénient  était  de  porter  successive- 
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ment  l'origine  de  Tannëe  dans  les  diverses  saisons  ;  car 
la  petite  différence  0^242264  produit ,  à  très-peu  près,  un 
jour  en  quatre  ans,  et  une  année  de  trois  cent  Soixante-* 
cinq  jours  un  quart ,  en  i5o8  iains  ,  de  sorte  qu'après  cet 
intervalle ,  on  aurait  une  année  en  arrière ,  et  Ton  se 
retrouverait  dans  la  même  saison. 

Les  Égyptiens  paraisseiU  avoir  connu  cette  période  9 
mais  ils  la  faisaient  de  1460  ans  ,  parce  qu'ils  supposaient 
l'année  de  365i,25.  C'est  ce  que  Ton  nomme  la  période 
,  sothiaijue, 

liy.  On  pourrait  encore  faire  abstraction  du  nombre  de 
Jours  que  contient  l'année,  et  en  regarder  le  commence- 
ment et  la  fin ,  comme  des  phénomènes  astronomiques  9 
que  Fon  fixerait  par  les  retours  du  soleil  à  un  même 
équinoxe.  Telle  a  été  pendant  quelque  tems  en  France 
l'année  prescrite  par  la  loi.  Elle  commençait  à  minuit,  avec 
le  jour  dans  lequel  arrivait  Téquînox'e  vrai  d'aiitothne  ,  à 
Paris.  Chaque  année -éjtait  divisée  en  douée  moiV  de  trente 
jours ,  après  lesquels  on  plaçait  cinq  jours ,  que  l'on  nom-* 
mait  complémentaires.  Cette  manière  de  compter  les  années, 
avait  pour  ir« ,  c'est-à  dire,  pour  origine,  le  :i2  septembre 
1792,  jour  de  la  fondation  de  la  république.  Mais  comme 
les  retours  du  Soleil  au  même  équinoxe  ne  comprennent 
pas  un  nombre  entier  de  jours ,  et  qu'il  s'y  joint  une  frac- 
tion ,  on  voit  qu'en  adoptant  cette  méthode,  les  années 
ne  sont  plus  des  périodes  de  tems  faciles  à  décomposer 
en  jours  ;  ce  qui  est  un,  très-grand  défaut  pour  la  chro-- 
nologie ,  déjà  embarrassée  par  tant  tfautres  incertitudes* 

ji8.  Pour  éviter  ces  inconvéniens ,  on  a  imaginé  la  mé- 
thode des  intercaJations.  Elle  consiste  à  donner  à  l'année 
civile  365  jours ,  en  prenant  soin  de  corriger  la  petite 
erreur  annuelle  ,  avant  qu'elle  se  soit  accumulée  ,  et  lors— 
qu'ellç  s'élève  seulement  à  un  jour.  De  «;ette  manière  j 
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les  correctbns  sont  assez  fréquentes  ;  mais  stnssi  Vannée 
crnle  ne  fait  qu'osciller  dans  des  limites  peu  étendues  ^ 
autour  de  Tannée^moyenne  véritable  ,  et  Tinfluence  de 
cette  erreur  sur  les  travaux  de  la  société,  est  tout-à-fait  in- 
sensible.. On  sent  d'ailleurs  qu'il  ne  faut  s'occuper  ici  que 
de  l'année  moyenne  ;  car  pour  les  usages  civils ,  on  n'a 
pas  besoin  de  tenir  compte  des  petites  inégalités  périodiques 
qui  font  varier  les  retours  du  soleil  à  un  même  équinoxe, 
tantôt  en  plus ,  tantôt  en  moins. 

L'intercalation  la  plus  simple  est  celle  d'un  jour  tous 
les  quatre  ans.  Elle  ^suppose  l'année  moyenne  de  365', 25 
ou  365  jours  un  quart ,  ce  qui  est  peu  différent  de  la 
vérité.  Cette  intercalation  fut  prescrite  par  Jules  César,  et 
prit,  de  lui ,  le  nom  de  correction  julienne.  Suivant  cette 
manière  de  compter,  les  années  communes  sont  de  365 
jours  ;  elles  sont  partagées  en  douze  mois  de  trente  ou  de 
trente-un  jours,  à  l'exception  de  février  qui  n'en  a  que 
vingt-huit.  Le  jour  intercalaire  se  place,  tous  les  quatre 
ans ,  à  la  (in  de  février.  L'année  a  alors  366  jours ,  et 
prend  le  nom  de  bissextile  :  en  sorte  que  ,  suivant  celte 
règle,  il  y  a  toujours  trois  années  communes  çntre  deux 
bissextiles.  L'assemblage  de  cent  années  juliennes  de  365  ,^5 
forme  le  siècle ,  qui  est  la  plus  longue  des  périodes  em-^ 
ployées  dans  la  société  pour  mesurer  le  tems ,  et  qui  suffit 
jusqu'à  présent  à  la  chronologie  (*). 

^g.  H  ne  faut  pas  confondre  la  correction  julienne 
avec  la  période  julienne ,  inventée  par  Scaliger:  celle-ci  est 
une  période  artificielle  qui  sert  à  fixer  la  date  des  événe— 
mens  historiques ,  d!après  les  positions  simultanées  du 
soleil  et  de  la  lune  ;  i^ous  en  parlerons  plus  loin. 

(*)  Quoique  la  dÎTision  des  mois  en  jours  soit  connue  de  tout  le 
monde ,  cependant ,  comme  on  a  souTent  besoin ,  dans  les  calculs 
astronomi^uci ,  de  connaître  le  nombi-e  précis  de  jours  compris  emre 
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3o.  L'intercalation  julienne  s'est  transmise  à  tous  les 
peuples  de  FËurope  ,  mais  leur  ère  est  différente  de  celle 
des  Romains ,  qui  comptaient  depuis  la  fondation  de 
Kome.  Dans  Vère  chrétienne ,  on  compte  les  années  de- 
puis la  naissance  de  Jésus-Christ ,  ou  plutôt  d^uîs  une 
certaine  année  fixée  astronomiquement  par  rapport  à  nous, 
et  à  laquelle  on  rapporte  cet  événement ,  dont  Pépoque 
précise  est  incertaine  ,  comme  on  le  voit  par  les  opi- 
nions diverses  des  chronologistes  (*).  Mais  cela  est  in- 
différent pour  la  progression  successive  des  '  années  ;  et 
l'origine  de  Père  est  tout-à-fait  arbitraire.  Il  suffit  qu'on 
ait  fixé  une  seule  des  années ,  par  l'observation  de  quel-* 
que  phénomène  astronomique.  Or ,  on  sait  que  ,  lors  de 
la  tenue  du  concile  de  Nicée ,  l'équinoxe.  arrivait  1^ 
42 1  mars ,  et ,  suivant  les  calculs  des  chronologistes  9  il 
devait ,  à  l'instant  de  cet  équînoxc  ,  s'être  écoulé  depuis 
l'ère  chrétienne  3â5  ans.  II  n'en  faut  pas  davantage  pour 
rattacher  toute  la  chronologie  à  cette  époque  ,  et  rap- 
porter toutes  les  ères  à  l'ère  chrétienne. 


deux  dates  prises  en  diffêrens  mois,  Je  rapporterai  ici  les  noipbre^ 
de  jours  de  cliaque  mois  dans   le  tableau  suivant  : 

Amn£e  commune^ 

JOUM.  jOUt*. 

Janvier 3i  Juillet^ 5i 

Février i8  Août 3i 

Mars   .    .    .    .    .    .    .  3i  Septembre 3o 

Avril 3o  Octobre 3i 

Mai 3i  Novembre 3o 

Juin .  3o  Décembre  .    .    .    .   .  3< 

8i  Tannée  est  bissextile,  ajoutez  un  jour  au  mois  de  février. 

(*)  D.  Peiav.  ration,  temp.  pars  secunda  ^  page  16.  Paris,   i652. 
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3i.  On  contimia  à  compter  de  cette  manière  jnsw 
qu^en  1S82;  mais  comme  on  supposait  Tam^i^e  de  365  ,^5^ 
tandis  qu'elle  n'est  réellement  que  de  365^24^2649  la  petite 
diflérence  annuelle  o>,oo7736 ,  s'était  accumulée,  et  avait 
produit  en  laSy  ans,  9^97^15],  c'est-à-dire,  environ  dix 
jours  dont  on  était  en  retard  sur  Tannée  solaire.  Les  écpii-^ 
noxes  s'éloignaient  donc  successivement  de  l'instant  de 
Tannée  auquel  le  concile  de  Nicée  les  avait  rapportés,  et 
la  difierence  était  à-peu-près  d^un  jour  en  i3a  an^».  Ce 
fut  ce  qui. porta  le  pape  Grégoire  XIII  à  faire,  dans  le 
calendrier,  un  nouveau  changement  auquel  on  donna  le 
nom  de  ré/orme  grégorienne. 

On  commença  par  réparer  le  retard  des  dix  jours  ,  en 
ordonnant  que  le  lendemain  du  4  octobre  1882  s'appel- 
lerait ,  non  le  5  ,  mais  le  i5  octobre.  On  continua  ensuite  à 
employer  Tintercalation  julienne,  d'un  jour  tous  les  quatre 
ans  ;  en  sorte  que  toutes  les  années  dont  le  nombre  est 
divisible  par  quatre  sont  bissextiles.  Mais  on  convint  de 
supprimer  ce  jour  intercalaire  dans  les  années  séculaire^ 
1700,  lâoo  et  190Q,  en  le  laissant  subsister  dans  l'an 
^000,  et  ainsi  de  suite  à  perpétuité,  de  sorte  que  trois 
années  séculaires  communes  sont  toujours  suivies  '  d'une 
année  bissextile.  Cette  intercalation  très-simple  est  en 
même  tems  très-approchée  de  Texactitude,  car  la  diffé- 
rence annuelle  o  ,007736  de  Tintercalation  julienne,  donne 
après  quatre  cents  ans  3^,0944 »  c'est-à-dire,  à  peu  près, 
trois  jours ,  qu'il  faut  ajouter.  L'erreur  de  Tintercalation 
séculaire  n'est  donc  que  de  Oj,o944  »  en  4oo  ans  ;  ou  de 
o',944  ^'i  ^^ock  ans.  Elle  est  donc  plus  que  suffisante  pour 
tous  lés  besoins  de  l'histoire ,  et  en  convenant  de  retran- 
cher encore  une  bis^^extile  tous  les  quatre  mille  ans ,  elle 
sera  longtems  suffisante  pour  les  siècles  à  venir. 

La  manière  précédente  de  compter  les  années ,  former 
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ce  qu'on  appelle  le  calendrier  grégorien  9  suivant  lequel 
l'équinoxe  du  printems  arrive  toujours  du  19  au  21  mars. 
Ce  calendrier  n^a  pas  été  adopté  dans  son  origine  par  tous 
les  états  de  FËurope  ,  ce  qui  occasionnait  une  différence 
dans  la  manière  de  dater.  Ceux  qui  conservaient  le  calen- 
drier julien,  confiaient  dix  jours  de  moins  que  les  autres  y' 
depuis  i582  jusqu'à  1700  ,  onze  jours  depuis  1700  jus- 
qu'à 1800,  et  ainsi  de  suite.  Mais,  à  l'exception  de  1» 
Russie  ,  qui  conserve  encore  le  style  julien,  le  calendrier 
grégorien  est  maintenant  eipployé  dans  tous  les  états  d« 
la  Chrétienté. 

Nous  donnerons  plus  tard  quelques  détails  sur  les  prin- 
cipaux calendriers  usités  chez  les  anciens  peuples ,  sur 
\t^  principales  périodes  astronomiques  qu'ils  avaient  ima- 
ginées ,  et  enfin  sur  les  ères  les  plus  célèbres  dans  This-  ' 
toire.  IVIais  pour  pouvoir  apprécier  aisément  les  rapports 
de  ces  périodes  entre  elles ,  et  le  degré  d'exactitude  qu'elles 
comportent ,  il  faut  attendre  que  nous  connoissions  exac- 
tement les  mouvemens  du  soleil  et  de  la  lune  qui  s'y 
trouvent  souvent  combinés.  Notre  objet  dans  ces  com« 
mencemens  était  seulement  de  profiter  des  premiers  ré- 
sitiltaiA  obtenus  pour  .dater  et  mettre  en  ordre  les  obser- 
vations ;  et  c'est  ainsi  que  les  premiers  astronomes  ont 
dà  iaise. 

3a«  On  a  partagé  l'année  en  quatre  saisons  analogues 
aux  travaux  de  l'agriculture  :  ce  sont ,  le  printems^  Vèié , 
Vautomne  et  Vhiver,  Le  printems  se  compte  depuis  l'entrée 
du  soleil  dans  l'équateur ,  jusqu'à  son  arrivée  au  tropique 
boréal  ;  l'^quinoxe  qui  lui  sert  d'origine  ,  s'appelle 
l'équinoxe  èa  printems.  Le  tems  qui  s'écoule  ensuite 
jusqu'au  retour  du  soleil  à  l'équateur  ,  forme  l'été , 
et  se  termine  par  un  nouvel  équinoxe  qui  est  l'équi* 
noxe  d'automne.  Cette  saisoi).  s'étend  jusqu'à  l'arrivée  du 
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«oleil  au   tropîqtie  austral  ;    et  son   retour  de  ce  point 

à  l'équateur  forme  l'hiver ,  qui  ferme  le   cercle  de  Tannée 

tropique. 

33.  Chacune  de  ces  saisons  ramène ,  dans  les  produc- 
tions de  la  nature  ,  un  nouvel  ordre  de  phénomènes  ^ 
analogue  aux  divers  degrés  d'intensité  de  la  chaleur  solaire. 
A  mesure  que  les  hauteurs  méridiennes  du  soleil  augmen- 
tent ,  ses  rayons  tombent  plus  à-plomb  sur  l'horison  ,  et 
la  terre  en  retient  mieux  la  chaleur.  Mais  lorsque  cet  astre 
s'abaisse ,  ses  rayons  obliques  ,  déjà  affaiblis  par  l'atmos- 
phère ,  se  réfléchissent  en  grande  partie,  et  vont  se  perdre 
dans  l'espace. 

Les  hauteurs  du  soleil  ont  donc  une  influence  marquée 
sur  la  température.  Cependant  elles  redeviennent  succes- 
sivement les  mêmes  pendant  le  printems  et  pendant  l'été, 
quoique  la  chaleur  ne  soit  pas  la  même  dans  ces  deux 
saisons.  Cela  vient  de  ce  que  l'impression  produite  par  le 
soleil ,  résulte  à-la-fois  de  l'intçnsité  de  sa  lumière  et  de 
la  durée  de  sa  présence.  Lorsque  Iç  soleil  s'avance  dans 
l'hémisphère  boréal ,  son  action  nS;^fait  que  commencer 
à  s'exercer  sur  nous ,  et  la  terre  comtnence  à  s'échauffer. 
Mais  lorsque  cet  astre  a  quitté  le  tropique,  la  terre  a  éprouvé 
plusieurs  mois  de  chaleur.  Chaque  jour  un  nouveau  degré 
s'ajoute  à  ce  qu'elle  avait  déjà  ;  c'est  alors  que  les  effeU 
de  l'astre  qui  la  réchauffe  ,  deviennent  sur-tout  sensibles 
par  leur  accumulation.  On  obsetve  de  même  que  la  plus 
grande  chaleur  du  jour  n'a  pas  lieu  à  midi,  mais  environ 
deux  ou  trois  heures  après. 

Il  en  faut  dire  autant  de  l'automne  et  de  l'tiver.  Dans 
ces  deux  saisons  la  chaleur  envoyée  par  le  soleil  est  égale  ; 
mais  la  terre  est  différemment  disposée  à  la  recevoir.  En 
automne,  sa  surface  conserve  quelque  chose  de  la  cha- 
leur de  l'été,  qu'elle  ne  perd  que  peu-à-peu  ;  mais  lorsque 
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l'hiver  arrive  ,  la  terre  ,  refroidie  ,  est  couverte  de  neige 
et  de  glace.  Elle  ne  peut  se  réchauffer  que  lentement ,  par 
l'action  prolongée  des  rayons  du  soleil. 

Ceci  doit  s'entendre  seulement  de  la  surface  de  la  terre. 
La  couche  qui  est  au'^dessous  du  sol ,  à  quelque  profon- 
deur, ne  participe  point  à  ces  variations.  Lorsque  le  soleil 
passe  ,  l'été ,  au-dessus  d'elle ,  il  s'écoule  un  tems  consii- 
dérable  avant  qu'elle  ressente  sa  chaleur;  réciproquement, 
cet  astre  peut  faire  sa  révolution  entière ,  avant  que  son 
départ  lui  soit  sensible.  Il  doit  donc  s'établir  dans  l'inté- 
rieur du  sol  un  état  moyen ,  proportionné  à  l'exposition 
de  la  surface  extérieure  ,  et  intermédiaire  entre  les  plus 
grands  froids  de  l'hiver  et  les  plus  grandes  chaleurs  de 
l'été.  L'expérience  confirme  ce  résultat.  Si  l'on  prend  une 
moyenne  arithmétique  entre  les  hauteurs  du  thermomètre, 
observées  dans  un  même  pays ,  pendant  une  longue  suite 
d'années ,  ce  sera  pour  ce  pays  la  température  constante 
des  souterrains.  J'aurai  occasion  de  revenir  sur  cet  objet 
quandinous  comparerons  les  températures  des  divers  pays,'' 
d'après  leur  position  sur  la  surface  du  globe. 

34*  Les  notions  que  nous  venons  d'acquérir  sur  la  lon- 
gueur de  l'année,  peuvent  servir  à  trouver  le  moyen  mouve^ 
ment  du  soleil  dans  l'écliptique  ,  c'est-à-dire  ,  l'arc  moyen 
qu'il  décrit  sur  ce  cercle  dans  l'intervalle  d'un  jour.  Car 
sa  révolution  annuelle  comprenant  400° ,  sa  marche  ,  en 

,  .p  .  '     .  400**.  I     . 

la  supposant  uniiorme  serait ,  pour  un  jour  -— = -- 

*  '        oba,  :a4^^"4 

ou  i*,095i635.  Ce  résultat  sera  tantôt  trop  fort,  tantôt 
trop  faible,  et  quelquefois  exact  ;  mais  au  bout  de  l'année 
tout  se  trouvera  compensé.  Il  est  fort  ordinaire  aux  géo- 
mètres et  aux  astronomes  d'accommoder  ainsi  les  choses 
irrégulières  à   des   règles   exactes ,    qui    en  approchent 
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aujtant  quUl  est  possible ,  et  que  Ton  modifie  ensuite  pdf 

des  corrections ,  de  manière  à  les  plier  de  plas  en  plus  à  \à 

vérité. 

La  même  méthode  nous  fera  connaître  le  moyen  mon— 
vement  du  soleil  parallèlement  à  Péquateur,  et  puisque 
cet  astre  fait  ainsi  le  tour  du  ciel  dans  Fintervalle 
d'une  année  ,  sa  marche  moyenne  en  ascension  droite 
sera  encore  pour  un  jour  i^ogSiGiJS ,  comme,  tout- 
à-l'heure. 

35.  Les  astronomes  sont  dans  Tusage  de  rapporter  tous 
les  mouvemens  des  astres  à  celui  d'un  soleil  fictif ,  qu! 
aurait  précisément  la  marche  uniforme  que  nous  venons 
de  déterminer.  Us  appellent  jour  moyen  solidrç  j  l'inter- 
valle de  tems  qui's^écoule  entre  deux  retours  consécutifs 
de  ce  soleil  fictif  au  méridien  \  et  ils  nomment  en  général 
iems  moyen ,  les  instans  de  la  durée  marqués  par  ses  posi- 
tions successives.  D'après  les  résultats  que  nous  venons 
d'obtenir  ^  il  est  facile  de  trouver  le  rapport  du  jour 
moyen  solaire  au  jour  sydéral ,  que  nous  avons  adopte^ 
jusqu'ici  pour,  unité  de  tems.  Car  le  mouvement  propre 
i**,095i635,  étant  dirigé  d'occident  en  orient  en  sens  con- 
traire du  mouvement  diurne  du  ciel ,  cet  arc  s'ajoute  à  la 
rotatidn  de  la  sphère  céleste  ;  et  le  soleil  moyen  ne  revient 
au  méridien  d'un  jour  à  l'autre ,  qu'après  avoir  décrit  pa- 
rallèlement à  l'équateur  4oi%095i635.  Si  donc  la  durée 
d'un  jour  solaire  moyen  est  représentée  par  lo^,  le  tems 
que  cet  astre  emploie  à  décrire  l'arc  diurne  i°,o95i63»S 

10^.  i%oo5i635  .    ,  o   /*!    ^ 

»«ra  ^  \^  ou  oJ  "^•:,QOJt73o43.  Cette  qwrçtite 

retranchée  de  dix  heures  moyennes  ^  donne  9^^9726957 
pour  le  tems  de  la  rotation  diurne  de  la  sphère  céleste, 
exprimée  en  tems  moyen  solaire.  La  petite  différence 
♦'••**'•, 00^73043  est  l'excès  du  jour  moyen  solaire  sur  le 
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sycl^rat ,  exprîmëfe  aussi  en  tems  moyen.  Cest  S^SS^^qoqi^ 
quand  on  adopte  la  division  sexagésimale  du  jour. 

36.  Si  l'on  voulait  prendre  le  jour  sydéral  pour  unité  ^ 
ce  que   l'on  fait  souvent  en  astronomie  |  le  jour  moyen 

solaire  serait  exprimé  par ,    ou  i'*y*^-, 00278791* 

La  petite  différence  o'^y*^, 00278791  ou  o%o2737gi,  est 
l'excès  moyen  du  jour  solaire  sur  le.  jour  sydéral ,  cet  excès 
étant  exprimé  en  tems  sydéral.  Ce  serait  8',56^/,5554  en 
adoptant  la  division  sexagésimale  du  jour.  C'est  la  quantité 
dont  une  horloge  réglée  sur  le  mouvement  des  étoiles ,  doit 
avancer  d'un  jour  à  l'autre  sur  le  soleil  ^  en  n'ayant  égard 
qu'au  mouvement  moyen  de  cet  astre.  Cette  avance  étant 
de  8',56'',5S54sydérales  dans  un  jour  sydéral,  est  pour  une 
heure  9", 8565, et  pour  Yô  d'heure  o'^,98565.  C'est  donc  à  très- 
peu-près  i//pour  six  minutes  sexagésimales  de  tems  sydéral. 

Le  nombre  o', 00278791  diffère  peu  de  o',  00278048  qui 
représente  le  même  arc  i%095i685  compté  en  tem» 
moyen  solaire.  Cela  tient  au  peu  de  différence  qvi  existe 
entre  le  jour  moyen  solaire  et  le  jour  Sydéral ,  difTé— 
rence  qui  devient  presque  insensible  sur  le  petit  arc 
z*,095i635  ,  qu'il  s'agit  d'évaluer.  Cependant  la  première 
de  ces  deux  périodes  est  un  peu  plus  grande  que*  la  se-»^ 
conde  ;  voilà  pourquoi  le  même  intervalle  est  représenté 
par  un  nombre  plus  petit  en  tems  moyen  solaire  qu'en 
tems  sydéral, 

^7.  Les  comparaisons  que  nous  venons  de  faire  entre  le 
jour  moyen  et  le  jour  sydéral ,  ne  donnent  que  la  durée 
absolue  du  jour  moyen.  Mais  elles  ne  déter^^iinent  pas 
une  position  absolue  du  soleil  moyen ,  et  par  conséquent 
elles  ne  font  pas  connaître  le  tems  moyen  absolu.  En  effet, 
il  reste  encore  Ici  une  quantité  arbitraire ,  c'est  l'époque 

a.  4 
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à  partir  âe  laquelle  on  veut  commencer  à  compter  en 
tems  moyen.  Quand  on  se  sera  donné  une  seule  posi-^ 
tion  du  soleil  moyen  ,  «n  en  déduira  ensuite  toutes  ses 
positions  passées  et  ifutures  ,  puisque  l'on  connaît  ison 
mouvement;  et  Ton  sera  en  état  d'assigner  son  angle  ho- 
raire à  un  instant  quelconque,  relativement  à  tel  méri- 
dien terrestre  que  l'on  voudra.  Mais  le  premier  angle 
horaire,  d'où  l'on  part,  est  aDsolument  arbitraire.  Ce  qu'il 
y  a  de  plus  simple ,  c^est  de  supposer  qu'à  line  époque, 
connue  et  déterminée  par  un  phénomène  astronomique, 
le  soleil  moyen  coïncidait  avec  le  soleil  véritable.  C'est 
aussi  ce  qu'ont  fait  les  astronomes^  Mais  le  phénomène 
astronomique  qu'ils  ont  pris  pour  origine,  ne  peut  être 
expliqué  qu^après  que  l'on  connaît  les  lois  du  mouvement 
du  soleil  vrai.  C'est  pourquoi  nous  sommes  forcés  de 
remettre  plus  loin  la  définition  du  tenis  moyen  absolu  ,  et 
jusque  là  nous  continuerons  à  fixer  les  dates  et  les  ins— 
tans  des  observations  en  tems  sydéral ,  compté  depuis  le 
passage  de  l'équinoxe  du  printems  à  un  méridien  connu. 
Mais  j'ai  cru  devoir  dès  à  présent  insister  sur  ce  point , 
afin  que  l'on  voie  bien  la  différence  qui  existe  entre  la 
détermination  des  périodes  de  tems,  qui  sont  données 
par  la  nature  ,  et  celle  du  tems  absolu ,  dont  l'origine  est 
arbitraire. 

38.  Il  est  visible  qu*une  petite  erreur  sur  la  longueur 
de  l'année ,  n'aurait  qu'une  influence  presque  insensible 
sur  les  arcs  diurnes  que  nous  venons  de  calculer ,  à  cause 
dû  grand  nombre  de  jours  entre  lesquels  l'erreur  totale 
•e  trouverait  répartie.  Tel  est  l'avantage  que  présentent 
les  résultats  moyens  ,  lorsqu'on  les  conclut  d'observations 
très-distantes  les  unes  des  autres. 

Sg.  Après  avoir  établi  ces  résultats  dans  l'ordre  na^ 
turel ,  suivant  lequel  ils  auraient  pu  être  inventés,  et  sans 
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anticiper  Siir  ks  découvertes  postérieures ,  nous  pouvons 
maintenant  indiquer  les  méthodes  modernes  que  l'on  em-< 
ploie  pour  les  rectifier ,  et  les  porter  au  dernier  degré  de 
précbion. 

Aujourd'hui  que  les  observations  se  font  avec  une 
extrême  exactitude  ;  aujourd'hui  que  l'on  connaît  toutes 
les  inégalités  du  mouvement  du  soleil,  qu'on  les  a  réduites 
en  tables ,  et  qu'on  n'a  plus  à  corriger  que  des  erreurs 
presque  insensibles  ;  on  peut  douter  si  les  équinoxes  ob- 
servés par  les  anciens  astronomes  valent  la  peine  d'être 
calculés.  La  manière  dont  ils  les  ont  observés  était  fort 
grossière  ,  et  ne  peut  tirer  quelque  précision  que  de  soa 
éloignement.  Ces  observations  se  faisaient  avec  des  or-* 
milles  :  c'étaient  des  cercles  de  cuivre  dirigés  dans  le  plan 
des  cercles  célestes.  Paur  déterminer  les  équinoxes  ^  les 
astronomes  observaient  le  tems  ou  l'ombre  du  cercle  qui 
•représentait  l'équateur ,  était  renfermée  toute  entière  dans 
le  plan  de  ce  cercle  ;  mais  il  est  évident  que  la  réfraction 
altérait  plus  ou  moins  le  résultat ,  suivant  la  hauteur  où 
se  trouvait  le  soleil  à  l'instant  de  l'équinoxe.  Le  change- 
ment de  réfraction ,  plus  rapide  vers  l'horison  que  le 
mouvement  en  déclinaison,  leur  a  fait  quelquefois  ob- 
server deux  équinoxes  le  même  jour.  En  effet ,  si  le  soleil 
se  lève  le  matin  fort  près  de  l'équinoxe  ,  la  réfrac  ion. 
très-forte  à  l'horison  pourra  compenser  son  éloignement  y 
et  le  faire  paraître  dans  le  plan  de  l'équateur.  Mais  à 
mesure  que  les  astres  s'élèvent ,  la  réfraction  diminue  avec 
rapidité  ;  le  soleil  plus  élevé  sur  l'horison ,  paraîtra  donc 
plus  près  de  son  véritable  lieu  ,  et ,  si  son  mouvement  en 
déclinaison  n'a  pas  compensé  cçt  abaissement ,  il  repa- 
raîtra au-dessous  de  l'équinoxe ,  où  il  pourra  passer  dans 
la  journée. 

Si  l'on  veut  cependant  tirer  parti  des  anciens  équi^ 
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noxes  potir  déterminer  la  longueur  de  rannée  ^  la  méthoié  * 
la  plus  simple  est  de  regarder  chacun  de  ces  équinoxe# 
comme  une  longitude  observée  ,  qui  est  de  o®  au  prin<* 
tems  y  et  de  200**  ^en  automne.  On  calculera  le  lieu  dii 
foleil  par  les  tables ,  pour  la  même  époque.  Si  la  longitude 
Traie  est  autre  que  o"  ou  200**,  la  différence  sera  l'erreur  du 
mouvement  moyen  des  tables ,  pour  le  tems  écoulé  depuis 
Tancien  équinoxe  jusqu'à  notfs.  Cette  erreur  divisée  parle 
nombre  de  jours  écoulés,  donnera  la  correction  du  mou- 
vement moyen  employé  dans  les  tables  :  ce  mouvement 
étant  ainsi  rectifié ,  on  en  conclura  la  longueur  de  Tannée 
par  une  simple  proportion  (*). 

4o.  Il  n'y  a  pas  beaucoup  d'avantage  à  rechercher  ce» 
anciennes  observations,  sur  lesquelles  on  ne  peut  compter 
à  un  demi-jour  près ,  ce  qui  fait  0^,55  sur  la  longitude 
observée.  En  effet ,  o%55  divisées  par  2000  ans,  donnent 
©",00027  (o//,9  sex.)  par  année.  Une  observation  de  Bradiey 
ou  de  Lacaille ,  faite  il  y  a  cinquante  ans ,  ne  comporté , 
pas  une  erreur  de  o",ooi5  (J>^^  sex.),  qui,  répartis  sur  cet 
intervalle,  ne  font  que  o®,oooo3  (o'',i  sex.)  par  année. 
Telle  est  donc  la  petite  incertitude  qui  peut  rester  sur  le 
mouvement  moyen  du  soleil ,  en  le  concluant  des  observa- 
tions modernes.  Celui  que  M.  Delambre  avait  adopté  pour 
ses  premières  tablas ,  imprimées  dans  l'astronomie  de  La- 
lande,  était  4oooo*,85i85i  pour  100  années  juliennes 
de  3651,25  ou  simplement  o°,85i85i  (46'  sex.),  en 
omettant  les  100  circonférences  entières,  qui  ne  peu- 
vent occasionner  aucun  doute  :  c'est  ce  que  l'on  nomme 
le  mouvement  séculaire  du  soleil.  On  en  'déduit  par  une 
simple  proportion    le  tems  d'une  révolution  complette  , 

^*)  Le  mouvement  diurne  corrigé  eat  à  un  jour  comme  4*^  ^ 
JU  longueur  toul^  de  r«fio4e. 
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4^000,001001    ^  * 

longueur  de  Tannée  tropique  jusqn^à  présent  adoptée* 
Mais  ,  diaprés  un  nouveau  travail,  M.  Delambre  a  trouvé 
ce  mouvement  séculaire  trop  fort  de  0^,0046219  ;  ce  qui  le 
réduit  à  4^000^ yS^'j 222  ,  où  simplement  à  o'',8472aa 
(  4^\J^5^^  )  ,  et  la  vraie  valeur  de  Tannée  tropique ,  qui 
en  résulte,  est  365},242264  ou  365j,5h48'5i'^,6  en  mesures 
sexagésimales.  Cette  valeur  est  celle  que  nous  avons  rap-* 
portée  dans  le  chapitre  précédent. 

Quoique  cet  excellent  astronome  ait  calculé  plus  de  120a 
observations  pour  arriver  à  ce  résultat ,  il  a  désiré  que  Ton 
observât  encore  de  nouveaux  équinoxes  pour  le  confirmer. 
11  en  est  de  même  de  Tobliquité  de  Técliptique  :  quoi<^ 
qu^elle.  soit  aujourd'hui  fort  bien  connue,  cependant  les 
astronomes  ne  manquent  jamais  Toccasion  de  T observer  à 
chaque  solstice.  C'est  par  cette  continuité  d'observations 
«t  de  vérifications  qu'ils  s'assurent  de  la  bonté  de  leurs 
tables ,  qu'ils  les  rectifient  et  qu'ils  les  portent  enfin  à  ua 
point  de  précision  presque  incroyable. 

4t*  On  voit  encore  ici  se  vérifier  la  remarque  que  nous 
avons  souvent  faite  sur'  la  marche ,  tour-à-tour  progressive 
et  rétrograde,  par  laquelle  l'astronome  arrive  aux  résultats 
les  plus  exacts,  par  des  approximations  successives.  La 
ûmple  observation  des  mouvemens  diurnes  du  soleil  en 
déclinaison  et  en  ascension  droite  ,  nous  a  fait  découvrir 
qu'il  décrit  annuellement  un  grand  cercle  de  la  sphère 
céleste.  Ces  premières  observations  nous  ont  fait  con- 
naître d'une  manière  approchée,  la  position  des  solstices 
et  des  équinoxes.  A  l'aide  de  ces  résultats  imparfaits  et 
d'une  longue  série  d'observations  ,  nous  avons  conçu  que 
l'on  pouvait  parvenir  à  connaître  la  marche  du  soleil  sur  son 
grand  cercle  et  son  mouvehient  y  tantôt  plus  lent,  tantôt 
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l^las  rapide  9  avec  une  approximation  suffisante  pour  en  pré-^ 
dire  à-peu-près  les  variations  régulières,  qui  reviennent  dans; 
le  même  ordre  chaque  année.   Ces  résuhats  nous  ont  servi* 
de  base  pour  en  trouver  d'autres  plus  parfaits  ;  et  pour  dé-, 
termineravec  plus  d'exactitude  l'obliquité  de  Técliptique,  et 
la  position  des  équinoxes ,  par  des  observations  correspon- 
dantes réduites  à  l'aide  des  tables  à  une  époque  commune. 
Ces  nouveaux  résultats  à  leur  tour  serviraient   Jonc  de^ 
tase  à  de  nouvelles  tables  plus  exactes  que  les  premières  ; 
et  ainsi  d'approximation  en  approximation ,  on  s'élèverait 
jusqu'à  la  perfection  des  tables  modernes,   qui  sont  de$ 
modèles  de  précision  et  d'exactitude.  Mais  cette  marche  a 
été  singulièrement  éclairée  et  accélérée  par  la  théorie  de 
l'attraction  universelle  ,   dont  nous  avons  donné  une  idée 
dans  le  premier  livre ,  et  dont  nous  avons  dès-lors  indi- 
qué l'application.  Cette  théorie  déduite  des  observations 
nombreuses  ,  m^is  encore  imparfaites ,  des  premiers  astro- 
nomes y  a  découvert  le   secret  de  tontes  les  inégalités  du 
mouvement  du  soleil.  xElle  en  a   indiqué   l'époque  et  la 
marche.  Elle  a  montré  comment  on  pouvait  conclure  leurs- 
valeurs  des  observations.  Alors  on  a  pu  former  des  tables . 
du  soleil  où  rien  n'est  oublié.  On  s'^est  servi  de  ces  table» 
pour  réduire  les  observations  d' équinoxes  et  de  solstices  à 
une  même  époque  ;  et  l'on  a  dû  ainsi  obtenir  ces  divers 
ëlémens  avec  une  extrême  précision.  Telle  est,  en  effet, 
la  marche  que  les  astronomes  ont  suivie  ;  et  c'est  aussi 
celle  qu'ils  suivent  encore  aujourd'hui  pour  perfectionner,- 
par  de    nouvelles    observations ,     leurs    tables     déjà    sî^ 
parfaites. 
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CHAPITRE    lY, 

Manière  de  rapporter  la  position  des  Astres 
gu  plan  de  VEcUptique. 

^x.  Pour  déterminer  la  position  des  divers  points  da 
ciel,  nous  les  avons  d'abord  rapportes  à  deux  plans  y 
l'horison  et  le  méridien  ,  qui  sont  fixes ,  pour  chaque  lieu 
de  la  surface  terriestre*  Le  besoin  de  comparer  facilement; 
Ie$  observations  faites  en  différens  lieux  ,  nous  a  fait 
chercher  d'autres  plans  indépendans  de  la  position  des 
obs/ervateurs  et  même  de  ta.  figurç  de  la  terre.  Lorsque 
nous,  avons  connu  le  lieu  de  l'équateur  céleste  ,  et  la 
miinière  d'évaluer  les  angles  des  méridiens  par  la  mesur<ç 
du  tems ,  nous  nous  sommes  servis  de  ces  données  pour 
déterminer  la  position  desr  astres ,  au  moyen  -de  leur 
ascension  droite  et   de  leur   déclinaison  observées. 

Enfin,  comme  une!' grande  partie  des  phénomènes  cé^ 
lestes,  relatifs  à  notre  système  planétaire  ,  se  passent  sur 
le  plan  de  l'écliptique  ,  ou  dans  des  plans  qui  lui  sont 
peu  inclinés ,  nous  allons  y  rapporter  les  astres  de  la 
même  manière,  ce  qui  est  d'un  usage  continuel  en  as- 
trononnie. 

Pour  cela ,  on  conçoit ,  par  chaque  point  du  ciet,  un 
grand  cercle  perpendiculaire  au  plan  de  l'écKptrque  ;  c'est 
ce  que  l'on  nomme  le  cercle  de  latitude.  Alors  la  positioi^ 
d'un  astre  se  détermine  par  deux  élément. 

Le   premier  est  l'arc  de  grand   cercle  compris   enlvô 
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l'ëcliptique  et  l'astre.  Cet  arc  s'appelle  la  latitude  de 
l'astre. 

Le  second  est  l'arc  de  l'ëcliptique  compris  depuis  l'ë-* 
quinoxe  du  printems  jusqu'au  cercle  de  latitude.  Cet  arc 
se  compte  comme  l'ascension  droite ,  d'occident  en  orient , 
dans  le  sens  du  mouvement  propre  du  soleil  ;  et  on 
le  nomme  la  longitude  de  Vastre  ,  par  analogie  avec  la 
longitude  du  soleil. 

Dans  la  Jig,  5  ,  C  est  le  centre  de  la  sphère  céleste. 
;rÇ:A,  représente  l'équateur,  xEa  l'ëcliptique ,  Y  A  la 
ligne  des  équinoxes  9  SA  la  déclinaison  d'un  astre  S  ; 
\xA  son  ascension  droite  ;  SL  sa  latitude  ;  tX  sa  longitude. 
La  latitude  est  boréale  quand  l'astre  est  situé  au  nord 
de  l'ëcliptique,   australe  quand  il  est  au  sud. 

43.  On  n'observe  pas  immédiatement  la  latitude  et  la 
longitude  des  astres ,  parce  que  l'instrument  qui  les  don- 
nerait serait  trop  difficile  à  vérifier  ;  mais  on  les  déduit  , 
par  le  calcul ,  de  la  déclinaison  et  de  l'ascension  droite 
observées.  Il  ne  faut  pour  cela  que  résoudre  un  triangle 
sphérique.        , 

En  effet ,  par  le  centre  de  la  sphère  céleste ,  menez  les 
deux  rayons  visuels  CP,  CP  ;  le  premier  au  pôle  de  l'é- 
quateur ,  le  second'  au  pôle  de  l'ëcliptique.  L'angle  P'  CP 
sera  égal  à  l'obliquité  de  l'ëcliptique  sur  l'équateur,  §  i4- 
Prolongez  indéfiniment  le  cercle  de  déclinaison  AS ,  et  le 
cercle  de  latitude  SL.  Le  premier  ira  passer  par  le  pôle  P, 
le  second  par  le  pôle  P  ;  en  sorte  que  dans  le  triangle 
sphérique  PPJ ,  P'P  sera  l'obliquité  de  l'ëcliptique  ,  PiS  le 
complément  de  la  déclinaison,  P'tS  le  complément  de  la 
latitude;  car  les  arcs  PA  ,  PL  y  sont  chacun  de  loo**. 
Examinons  maintenant  les  angles  en  Pet  en  P.  Si  l'on  mène 
par  le  pôle  P  le  cercle  de  déclinaison  Py  qui  passe  par  l'ë— 
quinoxe,  l'angle  yPP  sera  droit  ;  car  le  plan  du  cercle  PP 
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t)u  CPP  étant  perpendiculaire  à  la  ligne  des  ëquinoxes , 
réciproquement  tous  les  plans  qui  passent  par  cette  ligne 
lui  sont  perpendiculaires.  De  plus ,  les  arcs  Py  ,  PA  étant 
de  100%  l'angle  yPA  aura  ppur  mesure  l'arc  Y^  ,  et  sera 
par  conséquent  égal  à  l'ascension  droite  de  l'astre  :  ainsi 
l'angle  total  PPS  sera  égal  à  100**+  'f  A.  De  même  ,  sr 
par  le  pôle  P' ,  on  mène  le  cercle  de  latitude  P'Y, 
l'angle  f  F' P serai  droit,  et  les  arcs  Py,  PL  seront  de 
100**.  L'angle  Y  PL  aura  donc  pour  mesure  l'arc  Y  L 
compté  sur  l'écliptiqne  ,  et  sera  égal  à  la  longitude  de 
l'astre.  Par  conséquent  l'angle  iS'P'Psera  égal  à  100® — y£, 
c'est-à-dire  qu'il  sera  le  complément  de  la  longitude. 
Ainsi  les  ëlémens  du  triangle  SPP  sont  l'obliquité  de 
l'écliptique ,  l'ascension  droite  de  l'astre ,  sa  déclinaison  , 
sa  longitude  et  sa  latitude.  Les  formules  de  la  trigono* 
métrie  sphérique  étant  appliquées  à  ce  triangle ,  offrent 
le  moyen  le  plus  simple  de  déterminer  les  rapports  jde 
toutes  ces  quantités  (*). 

44*  Veut-on  ,  par  exemple  ,  déterminer  la  longitude  et 
la  latitude  ,  en  supposant  l'ascension  droite  et  la  déclinai- 
son connues.  Alors  dans  le  triangle  SPP' ,  on  connaîtra  les 
côtés  PP';  SP^  et  l'angle  PPS  ;  c'est-àr-dire  deux  côtés  et 
l'angle  compris.  On  pourra  donc  aisément  trouver  le  troi- 
sième côté  P'S  complément  de  la  latitude ,  l'angle  PP'S 


{^)  Afin  que  l'on  ne  soit  pas  embarrassé  dans  Tinterprétation  de 
quelques  termes  usités  dans  les  anciens  ouvrage^  d^astronomic ,  ]''ajou- 
terai  ici  que  Je  grand  cercle  PP'  qui  passe  par  les  pôles  de  Téquateur 
et  de  l'écliptique  ,  et  qui  contient  les  points  soJsticiaux  ,  a  été  uonuné 
colure  âe»  solstices.  De  même  le  grand  cercle  Py  qui  passe  par  les 
pôles  de  Téquateur  et  par  la  ligne  des  équinoxes ,  a  été  nommé  par 
eux  colure  des  équinoxes,  La  raison  de  ces  dénominations  n^est  pat 
bien  connue  ;  maii  ce  qui  est  très-certaio ,  c^est  qu'elles  sont  fort 
inutiles. 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


58  ASTRONOMIE 

complément  de  la  longitude  ,  et  même  si  Ton  yeut  Pangle 
PSP' ,  que  l'on  nomme  Vangle  de  position  de  V astre,   u 

45.  Au  contraire  se  donne-t-on  la  latitude  et  la 
longitude  ,  et  veut-on  déterminer  l'ascension  droite  et  la» 

,  déclinaison.  Alors  dans  le  triangle  SPP' ,  ce  seront  les 
côtés  P'P,  P^S ,  qui  seront  connus ,  avec  l'angle  PPS,  On 
aura  donc  encore  deux  côtés,  et  l'angle  compris.  Oa 
pourra  donc  aisément  déterminer  le  troisième  côté  P&j 
compléhient  de  la  déclinaison  ;  l'angle  P^PS  égal  à 
100** -|-  l'ascension  droite,  et  même  si  l'on  veut  l'angle 
de  position  S  (*). 

46.  La  détermination  des  latitudes  et  longitudes  des 
astres ,  telles  que  nous  venons  de  les  exposer ,  suppose  un. 
observateur  placé  au  centre  de  la  terre.  Mais  comme  nous' 
nous  trouvons  toujours  à  sa  surface  ;  il  en  résulte  dans  les 

■■  »  II"  '* 

(*)  Soit  «*  Tobliquité  de  récliptique ,  d  la  dëcliuaison  de  Fastrc , 
a  son  ascension  droite,  x  sa  latitude,  /  sa  longitude.  Cela  posé,  si 
cVst  l'ascension  droite  et  la  dëcUnaison  qui  sont  connues,  on  aura 
la  longitude  et  la  latitude  par  les  formules  suÎTantes,  tirées  de  la 
trigonométrie  sphérique , 

cos  PS  =  sin  PP  sin  SP  cos  PPS  +  cos  P'P  .  cos  SPy 
coi  SP  .  sin  P'P -  cosPPS  .  cosP'P 
sm  y  PS  ■ 
En  adoptant  les  dénominations  que  nous  venons  d^établir ,  et  obser-r 
vant  que  cos  P'PS  =  cos  (  100°  +  a)  =  —  sin  /i,  il  vient 
sin  ^  =:  —  sin  <*  cos  dûna  -ir  cos  «>  sin  ^ , 

tang  d  .  sin  <*  +  sin  a  cos  « 

tang  /  =  ' • 

°  cos  <ï 

Ces  deux  formules  peuvent  s'accommoder  au  calcul  logarithmique ,  en 

prenant  un  angle  auif iliaire  f  ,  tel  qu'on  ait 

sin  a      • 

^  ^  °  ^  tang  d 
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Tdleurs  des  latitudes  et  longitudes  apparentes,  des  correc- 
tions tout-à-fait  analogues  aux  parallaxes  de  déclinaison  et 
d'ascension  droite.  Cette  analogie  est  tellement  com- 
plète que  les  mêmes  formules  que  nous  avons  trouvées. 
alors  ,  serviront  encore  dans  le  cas  actuel ,  comme  on  va 
le  voir. 

.  Pour  cela  nous  ferons  une  construction  tout-à-fait 
semblable  à  celle. que  nous  avons  employée  pour  la  parai- 
car  alors  en  éliminant  sin  a  de  la  première  et  tang  d  de  la  seconde 
«lies  deyiennent 

f  \                               .      ,   CCS  (f  4-  •  ) 
(2)  .    .    .    .  sm  A  =  sin  </ •         '    ■  y 

/•i\                .       ,                   8in(T-»-«)    . 
(o)  .    .    .    .  tong  t  =  tang  a 5 

siu  <p 

^u  contraire ,  si  Ton  se  donne  la  latitude  et  la  longitude  ,  on  aura; 
la  déclinaison  et  Fascension  droite  par  les  formulr^s 

toêPS^iin  P'P  sin  P'S  CCS  PPS-^-tOê  P'P  cos  P'S^ 

coç  PS  .tÀnP'P^  cos  PP'S  cos  P'P 


cot  PPS  == 


sin  PP'S 


ou  en  mettant   pour  ces  quantités  leurs  valeurs,  et  observant  que 
cot  VPS  =  —  tang  a 

-    sin  <i  =  sin  «  cos  a  sin  Z  -1  cos  «  sin  a 
—  tang  \  sin  ^  ^  sin  /  cos  « 


tapg   a  = 


cos/ 


Ces  équoUons  ressemblent  à  celles  qui  nous  ont  donné  d'abord  \k 
latitude  et  la  longitude.  L9  latitude  répond  à  la  déclinaison ,  et  la 
longitude  à  Tascension  droite  \  il  n'y  a  de  différence  que  dans  Tobli- 
quité  «  ,  qui  prend  ici  ime  valeur  négative.  £n  suivant  cette  ana- 
logie,  les  nouvelles  équations  pourront  se  résoudre  par  un  angl^ 
auxiliaire  f ',  tel  qu'on  ait 

sin  /      • 
[i]  .    .    .    .  tan?f  ^'  =   ? 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


6o  ASTRONOMIE 

laxe  de  hautear,  tom.  i*'.  ,  page  a54.  Soii  ^Jig.  6,  C 
le  centre  de  la  terFc  supposée  elliptique ,  COZ  u» 
rayon  terrestre ,  O  l'observateur ,  Z  le  zénith  vrai.  Soil 
J'  le  pôle  de  l'écliptique ,  et  supposons  que  le  plan 
du  tableau  passe  par  les  lignes  CP'  et  CZ,  Alors  le 
plan  de  Técliptique  qui  doit  être  perpendiculaire  à  Ui 
ligne  CP'  ,  sera  projeté  dans  la  figure  suivant  une  ligne 
droite  CE.  L'arc  ZP  sera  la  distance  du  zénith  au  pôle 

«t  en  ëliminact  sia  /  de  la  première  et  tang  A  de  U  seconde  |  dleA 

deTÎendront 

"^         .           ttHAcoa  (*'—•) 
[a]..   .   .Êind=i ^-- -y 

C08  f 

,    sin  (f'.—  é) 
[3]  .   .   .    .  ung  a  =  tang  l  -       ^ 


SKI  f 

jBi  Ton  Toulait  Tangle  de  position  P^P*  y  que  nous  nommerons  i9 
on   Faurait  aisément  en  observant  que  dans  tout  triangle  sphériqu* 
les  sinus  des  angli'S  sont  entre  eux  comme  les  sinus  des  côtés  op- 
posés ,  c»  qni  donnerait 

.      .,         sin  ft  cos  a  .     „         sin  •  cos  / 

Bm  o  =s  — —  y     ou    sm  o  =  ■ • 

COSA  costf 

Les  formules  précédentes  ont  été  calculées  en  supposant  Fastre 
dans  le  premier  quart  de  l'écliptique  A  partir  de  Téquinoxe  du 
printf  ms  ;  mais  pour  les  étendre  i|  toutes  les  autres  positions ,  iî 
«uflit  d'obserrer  fidèlement  le  jeu  des  signes  algébriques ,  en  &isant 
les  sinus,  cosinus  et  tangentes  positifs  on  négatifs,  selon  la  Taleur 
des  arcs  auxquels  ils  répondent.  Cela  ne  fait  aucune  difficulté  pour 
rasoension  droite  et  la  longitude,  qui  sont  toutes  deux  comptées  à 
partir  d''an  même  point  de  leur  cercle,  et  toujours  dans  le  même  sens  de 
6  à  t^oo^ '^  mais  relativement  à  la  déclinaison  et  à  la  latitude  qui 
sont  comptées  chacune  à  partir  d^uif  plàii,  comme  elles  ont  été 
prises  positivement  d'un  côlé ,  il  faut  les  prendre  négatires  de  l'autre. 
Ainsi ,  puisque  nous  avons  regardé  cofume  positives  les  déclinaison» 
et  les  latitudes  boréales,  il  fiiut  regarder  les  australes  comme  néga- 
tives. Le  seul  jeu  des  ei^^^  «Igébi'iqaeft  appliqué  au^  ligues  trig.0^ 
«ométriques  fera  le  l'esté. 
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Ae  réclîptîque ,  et  Tare  ZE ,  complément  de  (fette  dis- 
tance ,  sera  la  latitude  du  zénith.  J^entends  ici  la  latitude 
céleste  rapportée  au  plan  de  Técliptique,  et  non  pas  la 
latitude  géographique. 

Maintenant ,  si  Tobservateur  0  mène  un  rayon  visuel  à 
l'astre  X ,  il  le  verra  en  S  sur  la  sphère  céleste.  L'arc  ZS 
sera  la  distance  apparente  de  l'astre  air  zénith  vrai.  L'arc 
P'S  sera  sa  distance  au  pôle  de  l'écliptique ,  ou  le  complé-> 
ment  de  sa  latitude  apparente  ;  enfin  l'angle  au  pôle  SP*Z 
compris  entre  les  cer€les  de  latitude  9  menés  par  le 
zénith  et  par  l'astre,  sera  la  différence  apparente  de^ 
longitudes  de  l'astre  et  du  zénith.  J'entends  toujours  ici 
les  longitudes  célestes  comptées  sur  l'écliptique  et  Yion. 
pas  les  longitudes  géographiques. 

Mais  si  du  centre  C  de  la  terré  on  mène  au,  même  astre 
le  rayon  visuel  CLS\  qui  le  projeté  en  •$'  sur  la  sphère 
céleste ,  S'  sera  le  lieu  vrai  de  l'astre  ;  ZS'  sa  distance 
vraie  au  zénith  ;  PS'  sa  distance  ^^aie  au  pôle  de  réclip- 
tique ,  ou  le  complément  de  sa  latitude  vraie;  enfin  l'angle 
au  pôle  SP*Z  sera  la  différence  des  longitudes  vraies  de 
l'astre  et  du  zénith.  Les  différences  de  ces  élémens  avec 
ceux  du  lieu  apparent ,  seront  les  parallaxes  correspon- 
dantes. Ainsi  la  différence  SS*  des  distances  zénithales  sera 
la  parallaxe  de  hauteur;  la  différence  des  dislances  po- 
laires PSj  P*S'  sera  la  parallaxe  de  latitude;  enfin  l'angle 
SPS'  sera  la  parallaxe  de  longitude. 

Or ,  l'analogie  que  nous  avons  annoncée  se  montre  ici 
avec  la  plus  parfaite  évidence.  Car  la  figure  dont  nous  fai- 
sons usage  n'est  que  celle  qui  nous  a  servi  pour  les  déclinai- 
sons et  les  ascensions  droites  dans  la  page  ^54  du  premier 
livre.  Le  système  des  coordonnées  en  latitudes  et  longitudes 
est  absolument  de  la  même  nature  ;  les  conséquences  sont 
donc  pareilles.  Qui  ne  voit  que  la  parallaiç  c[^  latitude  » 


:t. 
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répond  I  la  parallaxe  de  déclinaison  ,  et  !a  parallaxe  Je 
iongitude  à  la  parallaxe  d'arrglo  horaire  ou  d'ascension 
droite?  Pour  appliquer  ici  les  formules  trouvées  alors,  îl 
sufTit  évidemin«'nt  de  donner  aux  lettres  qu'elles  ren- 
ferment, la  signification  que  non»  voulons  leur  attribuer 
ici.  On  aura  donc  ainsi,  sans  aucun  calcul  nouveau,  lés 
expressions  des  parallaxes  de  longitude  et  de  latitude  (^). 


(*)  Sou  L  la  longitude  du  x^niih,  A  ia  Ifititude  rapportée  au  plan 
^e  l'é  liptijue*  boivnt  /  et  /  les  quatuités  analogues  pour  Tastre  ob- 
•ervé  ,  ce%  qiianiile»  «^lant  prisfs  de  d«fl8U8  la  «urface  terrestre  Si 
Ton  iiU]>po8f  que ,  daQs  la  figure ,  Tasire  est  a  i^occident  du  jÀmÛx 
au-dflà  du  plan  EZP' ,  et  que  le  poii^i  équipox^l  Y  le  trouve  aussi 
au-dfln  de  ce  m<^{ue  pi  n  \  Toocident  de  Tastre ,  la  différence  des 
lonptudei^  L  ■  l  rfpié^^qtera  Tangiç  VP'Z  ,  compté  du  méridien 
•ppafent  et  d''orieiit  en  pcrident,  comme  les  angles  horaires.  Cet 
nng  e  est  analr^ue  à  l'angle  horaire  apparent  P  ,  dans  le  cas  où  il 
•^a^issait  de  dé Jinaison  et  ^'ascension  droite,  pour  compléter  l'analogie, 
•oit  /y  la  disiiince  du  xépith  à«i  pôle  <^  Técliptique ,  P  ia  différence 
des  longitudes  apparentes  A  r—  /,  et  À  la  distance  apparente  de  Tâsire 
à  ce  même  pôle  ,  ce  qii^  ^oimt  />'==  lôo*  —  A ,  û  ==  t  o»  —  a.  H 
sufiira  de  substituer  ces  quantités  à  Içurs  analogqes  di^is  les  formules 
4e  la  page  a56  du  premier  livre,  et  marquant  d^un  i^ccent  les  élémeoa 
ou  lieu  vrai ,  comme  oous  Tavons  fait  alors ,  on  fura ,  par  approzi* 
ination , 

«     «       ,,.,««.     n  .kinD'.sinP' 

Parallaxe  de  longitude  PrrP^=^'^ -;r""*7— -~  » 

sw  ùk 

Parallaxe  delat^tude    A— A'=n[éhi  A'cosZr-rços^'4nD'GiteP'|, 

et  comme  P  —  P'  =s  L  -^  i  ^  (^L  ^  f')  ^  T  -^  l ^  on  anra  h  lon- 
gitude apparente  /  et  la  distance  apparente  de  ^^astre  au  pôle  de 
|*éclipiiquç  ou  A ,  par  les  formules,  suivantes  : 

,       ,^         n.sinZ)'.sin(X-r)  ^ 

<  =  ' ...''■ > 

sm  A 

A  =  A'  4-  n  {s^i  A-  cos  Z>'  —  cô»  A',  sîn  D\  cos  (  Z  —  T) ^ . 
Il  lest  If  parallaxe  liorisoniale  relative  au  rajoi^  terrestre  qui  passe 
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,  Seulement  comme  l'angle  SPZ  qui  répond  à  l'angle 
horaire  est  ici  la  différence  des  longitudes  du  zénith  ©t 
de  l'astre,  il  nous  devient  nécessaire  de  saVoir  détermir- 
,ner  la  longitude  du  zénith.  Pour  cela  il  n'y  a  rien  de  plus 
simple  que  de  chercher  d'abord  la  déclinaison  du  zénith  ^ 
rapportée  au  plan  de  l'équateur  et  à  son  ascension  droite  , 
relativement  au  point  équinoxial.  Après  quoi  on  conver- 
tira ces  coordonnées  en  longitude  et  latitude,  relatives  au 
plan  de  l'écliptique  ,  comme  on  convertirait  celles  d'un 
astre ,  par  les  formules  que  nous  avons  déjà  données 
pour    cet  oh  jet. 


par  robservateut.  Pour  la  simplicité  du  calcul ,  f  al  consetré  dan» 
les  formules  les  disiances  polaires  A  ,  A'  qui ,  pouvant  se  compter  de 
O^  à  lOOP  ,  n^exigent ,  dans  les  difCéreas  cas ,  aucun  soin  parti- 
culier ,  si  ce  n'est  d'observer  le  jeu  des  signes  algébriques  dans 
les  expressions  trigonométriques.  Sous  ce  rapport ,  elles  sont  beau- 
coup plus  commodes  que  les  déclinaisons  et  les  latitudes  qui, 
comptées  à  partir  d'un  plan  ,  exigent  qu'on  ait  soin  de  les  faire 
positives  d*un  côté*  et  négatives  de  l'autre.  Quant  à  la  'différence 
des  longitudes  /'  —  £  ,  son  emploi  n'oi&ira  non  plus  aucune  diiti* 
culte  et  n'exigera  aucune  construction  prticulière ,  pourvu  qu'on 
s'astreigne  toujours  à  compter  les  lougitudes  l*  et  L  de  la  même  manière  , 
d'occident  en  orient ,  à  partir  du  même  point  équinoxial  ,  comme  on 
conipte  les  aseenslons  droites  sur  l'équateur.  •  Enfin  la  disunce  D  du 
Kéuitli  au  pôle  de  l'écliptique  ne  doit  pas  être  comptée  à  partir  de  la 
verticale  ^  mais  à  partir  du  zénith  vrai  déterminé  par  le  prolongement 
du  TAjon  terresue ,  comme  nous  l'avons  iait  pour  les  parallaxes  d'ascen- 
sion droite  et  de  déclinaison. 

ïln  restant  fidèle  à  ces  conventions  générales  ,  il  n'y  aura  aucun 
antre  soin  à  avoir  dans  chaque  cas  particulier.  On  voit  aussi ,  par 
«es  expressions ,  que  la  parallaxe  doit  s'ajouter  aux  éléméns  du  lieu 
vrai  avec  le  signe  que  lui  donne  la  formule ,  pour  avoiï'  les  élémens 
du  lieu  apparent.  N'oublions  pas  que  les  formules  précédentes  ne 
sont  qu'approchées ,  et  qu'il  Êiut  recourir  aux  séries  pour  avoir  le^ 
foriQuUs   exactes. 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


64  AStBONOMlÈ 

La  déclinaison  du  zénith  est  très-facile  à  obtenir,  c^esl  11 
distance. du  zénith  à  Téquateur  ou  la  latitude  géographique 
du  lieu  de  l'observation.  Comme  C^Z  est  le  rayon  ter-* 
restre,  qui  diffère  de  la  verticale,  il  faudra  employer  la 
déclinaison  du  zénith  vrai  ;  c'est-à-dire  retrancher  de  la 
latitude  terrestre  l'angle  du  rayoïj  avec  la  verticale. 

Quant  à  l'ascension  droite  du  zénith ,  elle  est  évi- 
demment mesurée  par  l'angle  horaire  variable  ,  que 
forme  le  point  éc[uinoxial  r  avec  le  plan  fixe  du  méridienr 
du  lieu.  C'est  le  tems  .sydéral  converti  en  degrés  de 
l'équateur.  Pour  l'obtenir  on  suivra  le  procédé  enseigné 
dans  la  page  127  du  premier  livre.  On  cherchera  l'angle 
horaire  d'une  étoile  connue  ,  d'après  l'observation  de  la 
hauteur,  cet  angle  étant  supposé  compté  du  méridien  supé- 
rieur, et  de  o^hl^oo^  dans  le  sens  du  mouvement  diurne.  On  y 
ajoutera  l'ascension  droite  de  l'étoilfe ,  et  retranchant  de  la 
somme  les  circonférences  entières ,  s'il  y  pn  a  ,  le  reste  sera 
le  tems  sydéral  ou  la  distance  du  point  équinoxial  y  au 
plan  du  méridien. 

Cette  distance  sera  l'ascension  droite  du  zénith.  C'est 
ce  que  les  astronomes  appellent  l'ascension  droite  du 
milieu  du  ciel.  On  l'obtiendrait  plus  simplement  encore 
en  observant  des  passages  d'étoiles  ou  du  soleil  à  la 
lunette  méridienne ,  et  calculant  l'ascension  droite  de 
I  CCS  astres  pour  l'instant  de  l'observation.  Car  puisqu'ils 
se  trouvaient  alors  dans  le  méridien  ,  leur  ascension  droite 
ëtait  celle  du  méridien  même. 

Connaissant  la  déclinaison  du  zénith  et  son  ascension 
droite ,  pn  calculera  aisément  sa  longitude  et  sa  latitude. 
It  comme  l'une  des  deux  premières  coordonnées  ,  savoir 
l'ascension  droite,  est  Variable  à  chaque  instant  par  l'effet 
du  mouvement  diurive  j  on  voit  que  les  deux  autres,  qui 
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toutes  deux  la  contiennent,  seront  variables  aussi.  La  lati- 
tude et  la  longitude  du  zénith  changent  donc  à  chaque 
instant.  Cela  était  facile  à  prévoir  d'après  la  direction  oblique 
du  plan  de  T^îcliptique ,  relativement  au  mouvement 
diurne.  Mais  on  a  par  ce  qui  précède  ,  le  moyen  d'obtenir 
à  chaque  instant  les  valeurs^e  ces  coordonnées  variables. 

47,  11  -a  plu  aux  astronomes  d'appeler  nonàgêsjme  le 
point  E  de  l'écliptique ,  dû  ce  plan  est  rencontré  par 
le  cercle  de  latitude  ZF  qui  pajsi»  par  le  zénith.  Le  mot 
de  nonagébime  sA^nAe.  quatre-vingt-dixième.  Cette  déno- 
mination parait  venir  de  ce  que  If^'pofnt  jB  se  trouve  à 
90°  sexagésimaux  du  point  de  l'écliptique  qui  se  trouva 
au  même  instant  dans  l'horison.  En  effet,  si  par  le  cercle 
C  de  la  terre,  on  mène  un  plan  perpendiculaire  au 
rayon  CZ^  et  par  conséquent  hori<:ontal  ,  ce  plan  sera 
représenté  dans  la  figure  par  la  ligne  droite  CH^  comme 
l'écliptique  l'est  par  la  ligne  droite  CE.  L'intersection 
de  ces  deux  plans  sera  donc  une  ligne  droite  ,  menée 
par  le  point  C  perpeT^diculairemcnt  au  plan  de  la  figure. 
Par  conséquent  l'angle  de  cette  droite  avec  CE  et  CH 
sera   un  angle  droit. 

Ce  point  de  Vécliptique  ,  situé  ainsi  dans  l'horison,  h 
go®  du  point  E  ^  ou  du  nonagésime ,  s'appelait  ancienne- 
ment rAoro5éro/?<?  ;  et  Te^pèce  de  superstition  appelée  V astro- 
logie judiciaire ,  consistait  à  croire  que  le  point  de  l'éclip- 
tique qui  se  levait  ainsi  au  moment  ou  un  événement  était 
arrivé  ,  avait  sur  lui  une  influence  favorable  ou  funeste. 
On  calculait  donc  la  position  de  ce  point  dans  l'écliptique, 
et  selon  qu'il  appartenait  à  telle  partie  ou  à  telle  autre  , 
on  en  tirait  des  présages  heureux  ou  malheureux  :  c'est 
ce  que  l'on  appelait  tirer  V horoscope.  Il  suffit  d'énoncer 
cette  superstitieuse  pratique  pour  en  faire  sentir  l'absurdité. 
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48.  D'après  les  définitions  précédentes ,  la  distance 
angulaire  du  point  E  au  plan  de  l'horison ,  ou  l'angle 
ECHj  s'appelle  en  astronomie  la  hauteur  du  nonagésime. 
Cette  distance  est  évidemment  égale  à  l'angle  PCZ  distance 
du  pôle  de  l'écliptique  au  zénith  vrai.  Ces  dénominations 
étant  fort  employées  en  astronomie,  il  est  utile  de  sa- 
voir ce  qu'elles  signifient*  Mais  il  est  évident  qu'elles  sont 
aussi  peu  caractéristiques  que  peu  nécessaires,  et  que  les 
expressions  générales  de  longitude  et  latitude  du  zénith 
sont  bien  plus  convenables  ;  nous  les  emploierons  tou- 
jours dans  la  suite  de  cet  ouvrage ,  car  il  ne  faut  pas 
multiplier  le»  termes  techniques  sans  nécessité. 
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CHAPITRE    V. 

Diminution  progressive  de  V obliquité  de  FÈclip^ 
tique.  Mouvement  général  des  Etoiles  pa» 
ralVdement  à  VÈcliptique  ,  d'oii  résulte  la 
précession  des  Èquinooces. 

49.  Les  valeurs  assignées  à  l'obliquitë  de  l'ëcllptîque 
par  les  astronomes  des  différens  siècles ,  ne  s'accordent 
point  entre  elles.  Elles  vont  toujours  en  diminuant  de- 
puis les  plus  anciens  astronomes  jusqu'à  nous.  Ces  dif- 
férences ne  peuvent  pas  être  entièrement  attribuées  à 
l'imperfection  des  instrumens  et  des  observations  ;  car 
en  vertu  de  cette  imperfection  même  ,  les  résultats  ob- 
tenus auraient  dû  se  trouver  tantôt  trop  forts  tantôt  trop 
foibles  ,  et  il  serait  infiniment  peu  probable  qu'ils  s'ac- 
cordassent tous  potir  indiquer  une  diminution  progres- 
sive de  l'obliquité  de  l'écliptique ,  si  cette  diminution 
n'était  pas  réelle.  En  effet  la  théorie  de  l'attraction  a 
confirmé  complètement  ce  résultat.  Elle  â  prouvé  que 
l'attraction  des  diverses  planètes  qui  composent  notre  sys- 
tème planétaire  ,  doit  nécessairement  déplacer  peu-à-^peu 
le  plan  de  l'écliptique  dans  le  ciel  et  selon  la  disfJosii- 
tion  actuelle  du  système  ,  diminuer  son  inclinaison  sur' 
l'équateur  d'une  quantité  à-peu-près  égale  à  ï6o^^83 
par  siècle  ,  ce  qui  fait  par  année  i//,6o83  (0^^,52109  sex.). 
Voici  sur  ce  point  les  résultats  comparés  de  la  théorie  et 
des  observations,  telles  qu'ils  se  trouvent  dans  un  Mémoire 
de  M. Laplace  inséré  dans  la  Connaissance  des  tems  de  i&i  !• 
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Observations    antérieures  à  Vère  chrétienne^ 


Époques 
des 

NOMS 
des 

Lieu 
de 

Obliquité 

Obliquité 

Excès 
de 

obsei'Tat. 

OBSERYATEURS. 

TobserTai. 

observée. 

calculée. 

l'observât. 

IlOO 

TCHEOU-KOUNO. 

Chine 

a6°556i7 

26,51792 

+o,o3825 

35o 

Pythea» 

Marseille. . . 

26,46913 

26y40957 

-!-o,o5956 

aSo 

Eratosthène... 

Alexandi'ie. 

56,40092 

26,39475 

+0,00617 

5o 

LlBOU-HlANG. .  . 

Chine. 

26,40092 

26,37142 

+0,02950 

Observations  postérieures  à  notre  ère. 


,73 
461 

Tsou-Choug...  . 

629 

LiTCHOU-FoUNG. 

«80 

Albatekius.  ... 

1000 

Ebn-Joukis  .... 

W79 

CoCHEOU-KiNG  . 

1437 

Uluobet. 

Chine 

Chine 

Chine 

Arabie .... 
Le  Caire. . . 

Pékin . 

Samarkdnde 


26,32499 
26  27542 
26,29756 
26,21635 
26,19321 
26,14889 
26,14444 


26,33858 
26,29415 
26,26450 
26,2077  * 
26,20063 
26,15509 
26,i3ii7 


—0,01 359 
—0,01873 
H-o,o33o6 
+0,00864 
—0,00742 
—0,00620 
+0,01 327 


L'ensemble  de  ces  observations  établît  d'une  manière 
incontestable  la  diminution  successive  de  l'obliquité  de 
l'écliptique.  Leur  accord  avec  les  formules  déduites  de 
la  théorie ,  dont  elles  s'écartent  tantôt  dans  un  sens , 
tantôt  dans  un  autre ,  ne  laisse  aucun  lieu  de  douter 
qu'en  effet  cette  diminution  est  uniquement  due ,  comme 
la  théorie  l'indique  ,  à  l'attraction  des  planèt(^s ,  les  unes 
sur  les  autres  et  sur  ie  soleil. 

On  reconnaît  encore  les  effets  de  cette  diminution  ,  en 
comparant  les  positions  des  mêmes  étoiles  relativement  à 
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fécliptique  ,  à  des  époques  très-éloignées.  C'est  ce  que 
Ton  remarque  principalement  sur  les  étoiles  voisines  des 
solstices  d^été  et  d'hiver.  Celles  qui  étaient  autrefois  au 
nord  de  Técliptique  près  du  solstice  d'été ,  sont  mainte- 
nant remontées  plus  au  nord  en  s'éloignant  de  ce  plan.  Au 
contraire  les  étoiles  qui ,  suivant  le  témoignage  des  anciens 
astronomes ,  étaient  autrefois  situées  au  midi  de  Téclip- 
tique  près  du  solstice  d'été ,  se  sont  rapprochées  de  ce 
plan  ,  et  quelques-unes  s'y  trouvent  maintenant  comprises 
ou  même  l'ont  dépassé  en  se  portant  vers  le  nord.  Des 
charigemens  analogues  ont  eu  lieu  vers  le  solstice  d'hiver. 
Toutes  Jes  étoiles  participent  à  ce  mouvement  ,  mais  di- 
versement et  d'autant  moins  qu'elles  sont  plus  voisines  de 
la  ligne  des  équinoxes.  De  sorte  que  cette  ligne  semble 
être  comme  une  charnière  autour  de  laquelle  celte  rota- 
tion parait  s'exécuter.  Il  est  naturel  de  conclure  de  ces 
phénomènes  que  le  plan  de  l'écliptique  se  déplace  réelle- 
ment dans  le  ciel,  et  produit  en  sens  contraire,  relative- 
ment aux  étoiles  ,  les  apparences  que  nous  observons.  Car 
de  supposer  que  ces  monvemens  appartiennent  réellement 
aux  étoiles ,  cela  serait  presque  impossible ,  puisqu'il  fau  - 
cirait  pour  cela  imaginer  entre  tous  les  corps  célestes  un 
accord  inconcevable. 

5o.  Mais  ce  qu'il  est  important  de  savoir,  e^  ce 
que  la  théorie  a  également  prouvé,  la  diminution  de 
robliquîté  de  l'écliptique  ne  sera  pas  toujours  progressive. 
Il  arrivera  un  tems  où  ce  mouvement  commencera  à 
se  ralentir;  puis  il  cessera  entièrement,  et  alors  l'obli- 
quité de  l'écliptique  sur  l'équateur  paraîtra  constante. 
Après  quoi  le  déplacement  de  ce  plan  recommencera 
en  sens  contraire.  Il  s'éloignera  peu-à-peu  de  l'équateur 
suivant  les  mêmes  périodes  par  lesquelles  il  s'en  était. ap- 
proché ;  et  ces  états  alternatifs  produiront  une  oscillation 
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éterncUe  ,  comprise  entre  des  limites  ftce».  -La  théorie 
n'a  pas  encore  pu  parvenir  à  déterminer  ces  limites ,  mais  • 
d'-après  la  constitution  du  système  planétaire ,  elle  a  dé- 
nH)nt£é  qu'elles  existent  et  qu'elles  sont  très-peu  étendues. 
Ainsi. i  à  rrc  considérer  que  le  seul  effet  des  causes  cons- 
tantes qui  agissent  actuellement  sur  le  système  du  monde  , 
on  peut  affirmer  que  le  plan  de  l'écliptique  n'a  jamais  ^ 
coïncidé  et  ne  coïncidera  jamais  avec  le  plan  de  l'équatéur: 
phénomène  qui ,  s'il  ari'ivait ,  produirait  sur  la  terre  un 
printems  perpétuel,     . 

5i.  Kous  nWons  parlé  ici  que  de  la  diminution  lente 
et  séculaire  de  l'obliquité  de  récliptique.  Gitte  obliquité 
éprouve  ,  en  outre ,  de  petites  oscillations  qui  tour-à-tour  ; 
récarteiit  de  sa  valeur  moyenne,  dans  des  sens  opposés.; 
Parmi  ces  oscillations  la  plus  considérable  est  soumise  a 
une  période  de  i8  ans ,  c'est-à-dire  qu'au  bout  de  i8 
ans ,  tout  ce  qui  ciépend  de  cette  inégalité  se  trauve 
compensé  ,  et  il  ne  reste  plus  que  l'effet  général  ^ 
et  constant  de  la.  diminution  progressive.  L'observa- 
tion '  a  fait  connaître  la  loi  de  ces  petiles  oscîlla- 
tioiis,  et  la  théorie,  en  a  fait  connaître  la  cause.  Elles 
sont  produites  par  l'action  de  la  lune  ,  et  font  partie  du 
phénomène  nommé  nutation.  Mais  comme  leur,  valeur  et 
leur  période  dépendent  Cm  mouvement  de  cet  aslre  ,  j  en 
dojs  retarder  encore "l'exposUron.  Il  hmis  suffira  ici  d'être 
prévenu  Je  leur  effet  sur  l'obliquité  (*).  ïl  y  a  aussi  un 
■  '  '  '' '"  .  i ,  ■'  ■  '     '*  '     ' .        '       '■   ' 

(*)  Pour  exprimer  la  varv^tiop  gécùl4ire  de  TobliqijUé  de  rëclîpiitp*^)  ' 
nous  pariirons^ du  conunençem(^t  de  Tannée  i75o,.que  les  travaux 
de  Lacaille  ont  rendue  célèbre ,  et  qui  est  devenue,  ^ar  celte  raison  , 
Porigine  de  presque  toutes  les  déterraiuations  astronomiques.  L  obli- 
quité mojenne  de  réclipliqne  ,  c'est-à-dire  ',  robliquile  corri^^ée  ue 
toutes   les  petites  oscilîaîiôns   comprises   daïis   de    courtes   périodes, 
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petit  effet  au  même  genre  produit  par  le  soleil ,  mais  il 
est  beaucoup  moins  considérable  ,  sa  période  est  d'une 
demi'-annee  tropique. 

En  avançant  dans  l'astronomie  ^  nous  verrons  que  tout 


était  alors  260.0776.  Soit  f  '  cette  même  valem-  après  im  nombre  t 
d'années  juliennes  comptées  depuis  cette  époque  ^  t  devant*  être  supposé 
négatif  pour  les  années  antérieures  ;  cela  posé ,  en  D''ayant  égard  qu'an 
changement  séculaire  de  Tobliquité  ,  on  aura,  suivant  les  formules  d% 
la  Mécanique  céleste,  tom.  3  ,  pag.  i58  , 

jP^'=a6<».o8i2-i*.o33o48inf.99".ia!X7-o<',73532sin'  t  21",  5223. 

A  Tépoque  de  1760,  on'atait  t=3  0.  Tous  les  termes  s'évanouissent 
excepté  le  premier,  et  il  reste  f^' =  ^^60.0776.  Cela  devait  être, 
puisque  cette  époque  est  prise   pour   origine.  Au  lems  d'Hipparque, 

128  ans   avant    Père  chrétiemie^  On  avait ,....• 

f  =  —  /1750-*-  128}  =-^  1878.  Eu  employant  cette  valeur,  on 
trouve 

jP^' =  260.0812  +  o«.  2948a. 

L'obliquité  moyenne  qui  avait  Heu  alors  surpassait  do&c:c^e  d# 
1760  de  00,2948a.  î 

En  faisant  varier  t  d'une  unité  cbins  IVxpreasioa  de  /*",  Ott  a«rè  le 
changement  annuel  de  l'obliquité  moyenne  dans  lés  -différens  sièclèf  ^  ' 

qui  sera  t  .   «    • .   - 

-^  o''.<2486  siu  t .  43".  044Ô--  j".6*85  eieft  t  •  ^".  laa?. 

Cette  expression  é^apt.  n^gatiyje  ,  ^u^pd  t  est  positif,  indique  une 
diminution  -de  l'obliq^uité»  .  Ap^,çomii^ç,noement  de  ,1760,  on  avait 
/  =  0»  .La  formule,  précédente  ^ynne  ,  po«r  la  diminution  annuelle^ 
i".6o83  ,  ou  ,i6q". 83   par  ^ècjç,.  comme  on  l'a  yu  dans  le  texte* 

Venons  maintenant  aux  '  inégalités  périodique».  Soit  P^^  la  valeur 
de  l\>bliqtiité  au  commencement  d'une  anné^  qnelcdiîque  ,  et  Z)' 
la  diminution   annuelle    pour    cétlè  'mtîAe  anhee',  '  JK*  et  tf  étante 
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les  clémens  du  système  du  monde  sont  soumis,  ie  même 
que  robliquité,  à  des  vîiriations  de  deux  sortes.  Les  unes 
si  lentes  dans  leur  cours  que  la  marche  ert  paraît  pro- 
gressive, depuis  les  plus  anciens  astronomes  jusqu'à  nous. 
On  les  a  nommées  pour  cette  raison  inégalités  séculaires. 
Les  autres  plus  rapides  dans  leur  marche,  redeviennent  Ie$ 
njérnes  après  des  intervalles  de  tems  qui  ne  sont  pas 
très-considérables,  et  les  astronomes  ont  déjà  observé  plu-  , 
sieurs  de  leurs  révolutions.  On  les  a   nommées  inégalités 


calculéf^s  d'n])rès  les  formules  précédentes.  Cela  posé ,  après  ud  nombre 
n  de  jours  écoulés,  robliquité  appâtante   £'  sera 

D'.n 
E  '  ^  ^'  -T-  r----- — - — h  i".34 1 1  cos  dX  +  aQ^.yaaa  ces  iV, 
3o5, 25 

L'  étant 'la- longitude  du  boleil  et  iV  la  longitude  du  nœud  asceit'^ 
dant  dt  la  lune ,  c'est-à-dire  du  point  de  son  orbite  où  elle  perce 
récliptique ,    quand   elle  s*élè\e  au-dessus  de    ce   plan    du   côté   du 
nord.  Ce  point  ,   ou  nœud  dç  la   lune  est  mobile   sur  Fécliptique , 
et  il   fjût  le  tour  entier  de   ce  cercle  en  dix-huit  ans  :  voila  ce  qui 
lait  la  période 'de  la  nu^tation  lunaire  ,   car  on  appelle  ainsi  l'effet  de 
cette  oscillation.    On  voit  que  l'obliquité  contient  enc4»re  une   autre 
petite  p«(ciJlUtioQ  dépendante  de  la  position  du  soif  il  sur  Féclipti'jue. 
Lj|  ,périQde^  jd^  .ceHe^ci  e^t  évidemment  d'une  demi-année ,  puisqu'après 
cet  intervalle  de  tems ,   la  longitude    du   soleil   avant    augmeiaé   de 
aoo<*,  Tare  aX  a  augmenté  de  fy>o^y  d^où  il  suit  que  cos  a  L  repivnd 
périodiquement  l^méittes  valcut-s.    Cette  seconde  iné^lité  vient  de 
ce  que  l'action  du  Roleil  produit  sur  Téquateur  un  balancement  ana- 
logue à  celui  que  produit  Taciion  de  la  lune  :    on  le  nomme ,  par 
analogie ,  nûtation  solûire ,  comme  on  'nomme  l'autre  ntttation  lu-- 
ndirc*    Noiis  ne  plaç<)n's    icî    cés^  explications  et   ces    formules  que 
pour  ne  rien  laisser  de  vague  relativement  aux  inégaliciés  dont  nouA 
parlons  {  et  afin  que  par  )a   suite  quand  nous  en   aurons  développé 
les  lois  par  l'ol^ervation ,  on  en  puisse  retrouver  les  expressions  aux 
on^i'oits  où  elles  ^c  rapportent  naturcUcment. 
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piriodique&  pour  les  distinguer  àQ&  précédentes,  quî  pour- 
tant sont  aussi  périodiques  ,  mais  comprises  entre  des 
limites  incomparablement  plus  étendues. 

5i.  Nous  avons  vu  plus  haut  que  lorsqu^on  avait  dr-  . 
terminé  par  observation  9  pour  une  certaine  époque,  l'ins- 
tant du  passage  du  soleil  par  Téquinoxc  du  printems,  rien 
n'était  plus  facile  que  de  rapporter  à  ce  point  les  ascen- 
sions droites  de  toutes  les  étoiles.  H  suffit  à  cet  effet 
d'observer  ou  de  calculer  la  différence  de  l'ascension 
droite  comprise  entre  chaque  étoile  et  le  point  équinoxial , 
différence  que  nous  avons  appris  à  déterminer,  §  i3.  Or,  en 
répétant  cette  observation  sur  les  mêmes  étoiles  à  diffé-' 
rentes  époques ,  même  après  des  intervalles  d'un  petit 
nombre  d'années,  on  y  trouve  des  changemens  très^-sensi^ 
blés  ,  dont  le  résultat  général  est  que  toutes  les  ascensions 
droites  des  étoiles  vont  en  augmentant ,  en  sorte  que 
leurs  méridiens  semblent  continuellement  s'éloigner  de 
celui  de  l'équînoxe  ,  dans  le  sens  du  mouyement  propre 
du  soleil.  En  même  tems  les  déclinaisons  des  étoiles  chan- 
gent aussi  ;  de  sorte  que  l'éqnateur  cesse  de  passer  par  les 
mêmes  étoiles  ;  et  ce  déplacement  progressif  est  tellement 
sensible  que  la  situation  des  diverses  constellations  rela- 
tivement à  Véquateur  et  aux  équinoxes ,  est  toul-à-fait  - 
différente  de  celle  que  les  anciens  astronomes  ont  décrite. 

53.  Ces  mouvemens  n'offrent  pas   au   premier  coup-'» 
d'ceil  une  toi  bien  évidente  ,  lorsqu'on  les  rapporte  au  , 
plan  de  Téqualeur  ;  mais  si  on  les  rapporte  au  plan  de  , 
l'écliptique  par  longitude  et  l^^itude ,    et  si  ['011  .compare  , 
ainsi  les  positions   actuelles  des    étoiles  avec-  celles  que 
les  anciens  astronomes  nous  ont  transmises  ,  et  qu'ils  di- 
sent avoir  observées,  on  y  découvre  tout~à-conp  un  ac- 
cord mer^'eilleux.   On  voit  tout  de  suite  que  les  latitudes 
des  étoiles  n'éprouvent  que  des  variations  nulles  dix  très- 
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petites,  par  exemple,  celle  qui  résulte  naturellement  de 
la  diminution  séculaire  de  l'obliquité  ;  tandis  que  tous 
les  changemens  se  portent  sur  les  longitudes,  qui  vont' 
sans  cesse  en  augmentant  pour  toutes  les  étoiles  ;  et  pour 
toutes  d'une  égale  quantité.  De  sorte  que  ces  astres  sem—  * 
blcnt  ainsi  se  mouvoir  dans  le  ciel,  parallèlement  au 
plan  de  l'éclîptique  ;  ou ,  pour  s'exprimer  d'une  manière 
rigourense  et  géométrique  ,  les  phénomènes  se  passent 
comme  si  la  sphère  céleste  tournait  autour  de  l'axe  de 
l'écliptîquc ,  avec  un  mouvement  très-lent ,  dirigé  d'oc- 
cident en  orient  ,  dans  le  même  sens  que  cehiî  du 
soleil. 

54.  Pour  mesurer  ce  mouvement  ,  il  suffit  de  comparer 
entre  elles  les  longitudes  d'une  même  étoile  ,  observées  à 
deux  époques  différentes;  l'effet  étant  le  même  pour  toutes 
les  étoiles,  il^importe  peu  laquelle  oii  choisit. 

Par  exemple  ,  suivant  les  observations  de  Bradiey ,  l'é- 
toile que  l'on  nomme  VEpi  de  la  vierge ,  avait  pour  longi- 
tude ,  au  commencement  de  176a  ,222**, 77 16. 

Suivatlt  jles  observations  de  MasJceline ,  au    comipçnçe- 
ment   de   i8aa  ^    la  même   étoile    avait    pc^ur.  longitude  , 
223?,420i.  :  î 

La  différence  est  o°,64S5  en  quarante-deux  ans  ;  ce  qui  * 
donne  ï5'4",42  pïir  année.  La  discussion  d'un  grand  nombre 
d'observation^  ddnrte  i54'S63  (5o''/,ïo  scx.  ).  On  sent  en-» 
effet  qn*ùn'éléiïi*ttt' aussi    déîiciEPt  ne  peut  être  établi  avec 
certitude  quîe  par  line  moyenne  entre  un  grand  nombre  de' 1 
résultats  obâervé^;  •'  .; 

55.  Par  suite  de  ce  mouvement  ,  les  points  .  équino— 
xiaux  ne  réponclçnt  pas  tonj  ours  aux  mêmes  points  delà 
sphère  céleste  ;  et'le  soleil  emploie  un  peu  moins  de  tems 
pour  revenir  à  l'équatcur  ,  que  pour  revenir   aux   mêmes 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


PHYSIQUE.  75 

«toîlf S.  Ceil  en  ceh  que  consiste  la  pHcessîon  des  é^jui'- 
nûxes. 

Pour  calculer  ce  retard  ,  il  faut  remarquer  que  lorsque' 
le  soleil  moyen  est  revenu  à  rëquÎDOJûG^*  après  une  révo- 
lution tropique  de  36S', 24x164  »  il  lui  reste  encore  à 
décrire  sur  Técliptique  le  petit  arc  i54'S6Sy  avant  d'avoir 
rejoint  le  point  de  la  sphère  des  étoiles  qui  avait  passé 
Tannée  précédente  à  i'équinoxe,  en  même  tems  que  lui. 
A  la  vérité  ,  ce  point  est  lui-même  en  mouvement  sur 
Técliptique  en  vertu  de  la  précession  ,  et  il  s^éloigne  un 
peu  du  soleil  pendant  que  cet  astre  le  rejoint  ;  mais  sa  " 
marche  annuelle  n^é tant  que  de  1 54^^963  7  f^  quantité  dont 
il  s'avance  depuis  l'instant  de  l'équinoxe  jusqu'au  moment  . 
où  il  est  atteint  par  le  soleil  ,  est  tout-à-fait  insensible  , 
éA  sorte  qu'on  peut  lé?  supïpbser  imttiobUe  daîns  cet  inlei'- 
vaîle  (*).  Ainsi  ,^  pour  connaître  Ce  retard  annuel  du  soleil 
siir  les  étoiles  ,  il  suffit  de  réduire  eti  tems  ce  petit  arc 
i54'S63,  à  raison  de  la   circonférence  entière   pour  une 

-    "  -       -         I54^63 .  365S  242264 

année    tropique  ,   le    résultat  est   — 

.....  4oo'»v  ^ 

ou  o,,oi4ii9.  En  l'ajoutant  à  l'année  tropique,  on  aura  la 

durée  d'une  rérolotion  içnlièrc  chi  soleil  ,  par  rapport  aux' 

étoiles,  exprimée  en  jours   moyens  solaires.  C'est  ce  que 

l'on  nomme  Vannéfi  sydérale  :  elle  est  de,  365j,  256383. 


(*)  Pour  faire  le  calcul  sans  rien  négliger ,  soir  T  la  révolution 
tropique  qui  est  donnée  ,  *S'  la  révolution  sydérale  qui  est  inconnue. 
Puisque  les  équinoicçs  rétrogradent  de  \bê(',^  pendant  une  année 
tropique ,  leur  mpureaient  ^nnine  année  sjdéràle",  sera  proportion- 

ncîleiuent  î54",63. -— -•  Tel  est  donc  f'^ç  que,  le  ^soleil  aura  à  par- 
courir au-delà  de  400°  pour  compléter  l'aniiéié  svtîérâle.  Ltf  terris  qu"!! 
cjn])loiera  pour  cela  ,  en  vertu  de  son  mouvement  moyen  sera  exprimé 
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56.  D'après  ces  résultats  ,  il  est  aisé  de  voir  que  la 
Kgne  des  équinoxes  rétrograde  sur  l'écliptique  d'un  grade 
en  Ç>l^^^*j']  y  ou  d'un  degré  de  l'ancienne  division  en  71  •"•,6. 

Il  est  également  facile ,  en  supposant  ce  mouvement  uni- 
forme ,  de  calculer  le  tems  que  les  équînoxes  emploieront 
à  faire  le  tour  de  l'écliptique;  car  s'il  faut  une  année  pour 
i54^/,63  ,    le    tems    nécessaire    pour  décrire    4oo°  &cra 

/.oo® 
■   g  I*",   ou  ^5868  années^  c'est-à-dire,    environ 

r54'joa 

vingt-six  raille  ans.   Mais    le    mouvement  de  précessiori 

éprouve     dans    les    différens    siècles     des   inégalités    qui 

probablement   changeraient  un   peu   l'étendue    de    cette 

période.  . 

57.  La  découverte  de  la  précession  ne  remontç  qu'au 
tems  d'Hipparque.  Avant  cette    époque ,  on  croyait  que  . 
le  soleil,  eu  revenant  au  même  équinoxe ,  rejoignait  aussi 
le^  mêmes  étoiles;    et  conjme  la   présence  de  cet  astre 

c/"  Rx    '^       ^     .      .      ,  i54".63     \  T»      ^       j'    1 

par,  104  .00.  -^rT'T — —  ou  simplement  — ^  f  *>►  -JL  année  si'deralc 

'^  •       ^  T  400..°        /    ^  4000 

S  sera  donc  égale  à  une  année  tropiqiîe  plui  cette  quantité.,  c'e»t-à-  1 
dire  que  Toa  aura  ,  ;   ,        ,  ; .  " 

1^4". 65  T  

^  =  Th j- —  S-,     donc  .y=  -T/..  ax 

400°  i54  -05 

ï—»  — — « —  • 
400* 

liù  développant  le  second  membre  en  sériç  ,  il  vient 

^,      ;^         T.^^\6^        ^   ri54",6S)^ 
SzzzT-^     — *__2 ^   r-i— — >    etc. 

4oo°  i    4o^**   * 

JLès  deux  premiers  termes  forment  la  valeur  que  noiis  avons  rapportée 
dan»  le  texte.  Le  troisième  ne  donnerait  pas  une  unité  de  plus  sur  la 
sixième  décimale  de  jour. 
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dans  les  diverses  parties  du  ciel  déterminait  et  réglait  les 
travaux  de  Tagriculture  ,  on  avait ,  dès  la  plus  haute  anti-> 
quité,  divisé  l'écliptique,  à  partir  de  Tëquinoxe  du  printems, 
en  douze  portions  égales ,  que  Ton  avait  nommées  signes^ 
sans  doute  à  cause  des  travaux  qu'elles  indiquaient  ;  car 
on  leur  avait  donné  des  noms  analogues  à  ces  travaux. 
Le  passage  du  soleil  dans  ces  difTérens  signes,  était  facile 
à  reconnaître  par  l'observation  des  étoiles  qui  composent 
Técliptique ,  et  que  Ton  avait  aussi  partagées  en  douze 
groupes  ,  ou  constellations.  Mais  depuis  cette  ancienne 
époque,  l'état  du  ciel  a  beaucoup  changé,  hts  équinoxes 
ont  rétrogradé  sur  l'écliptique ,  par  l'effet  de  )a  préces— 
sion  j  et  les  mêmes  étoiles  ne  répondent  plus  aux  mêmes 
travaux.  Cependant  on  a  conservé  en  astronomie  cette 
ancienne  division ,  et  même  les  noms  des  douze  signes  , 
avec  les  caractères  qui  les  représentent  ;  mais  on  les 
compte  sur  l'écliptique  à  partir  de  l'équinoxe  variable 
du   printems. 

Ce  sont  :  le  bélier  V  ,  le  taureau  \f  ,  les  gémeaux  n  4 
le  cancer  ^  ,  le  Uon  Q  ,  la  vierge  n^ ,  la  balance  j^  ,  It 
scorpion  ai ,  le  sagittaire  «^  ,  le  capricorne  ^^  ,  le  'V^r- 
seau  -zi ,   les  poissons    x . 

Ils  sont  compris,  par  ordre  ,  dans  les  deux  vers  suivans, 
faciles  à  graver  dans  la  mémoire  : 

Sunt  j4ries ,   Taurus ,  Gemini  ,  Cancer ,  Léo ,  Virçn , 
Libratfue ,  Scorpius ,  Arcitenens  ,  Caper ,  Amphora ,  Pisces, 

Chaque  signe  est  la  douzième  partie  de  la  circonfé-* 
rcnce,  et  vaut  3o  degrés  de  l'ancienne  division  sexagé- 
simale. L'assemblage  de  ces  signes  forme  ce  que  l'on 
nomme  un  zodiaque. 

D'après  une  convention  généralement  adoptée  par  jLoii^ 
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les  astronomes ,  le  premier  point  du  signe  du  bélier. on 
iTaries^  répond  toujours  à  l'équinoxe  du   printems  ; 

Le  premier  point  du  cancer  pu  de  l'écrcvisse ,  au  solstice 
d'été  ; 

Le  premier  point  de  la  balance  à  Féquinoxe  d'automne  ; 

Le  premier  point  du  capricorne ,  au  solstice  d'hiver. 

58.  Du  tems  d'Hipparque  ,  ou  plus  exactement  à  une 
époque  un  peu  antérieure ,  les  constellations  du  bé- 
lier ,  du  cancer ,  de  la  balance  et  du  capricorne  ,  se 
trouvaient  réellement  dans  ces  quatre  points  de  l'orbite 
du  soleil ,  mais  elles  s'en  sont  éloignées  depuis  d'environ 
3o'  sexagésimaux  par  l'effet  de  la  précession  (*). 

L'équinoxe  du  printems  arrive  aujourd'hui  dans  la 
constellation  des  poissons  ;  le  solstice  d'été  dans  la  cons- 
tellation des  gémeaux  ;  l'équinoxe  d'automne  dans  la 
constellation  de  la  vierge  ;  le  solstice  d'hiver  dans  la 
constellation  du   sagittaire  :  tout  a  rétrogradé  d'un  signe. 

On  voit  donc  qu'il  faut  soigneusement  distinguer  les 
signes  du  zodiaque ,  qui  sont  fixes  par  rapport  aux  équi- 
noxes,  et  les  constellations  qui  sont  mobiles  par  rapport  à 
ces  mêmes  points. 

69.  Au  reste  ,  on  ignore  à  quelle  époque  le  zodiaque 
a  été  inventé.  On  ne  sait  s'il  a  été  imaginé  par  parties 
ou  tout  à-la-fois  ;  on  n'est  pas  même  bien  sûr  qu'il  ail 
toujours  contenu  le  même  nombre  de  constellations  qu'au- 
jourd'hui. On  a  cependant  cherché  «t  prouver  par  son 
ancienneté  la  longue  présence  du  genre  humain  sur  la  terre. 


(*)  En  calculant  la  précession  d^aprts  les  formules  plus  approchée» 
qui  seront  rapportées  plus  bas ,  on  trouve  que  la  coïncidence  exacte  de» 
constellations  avec  les  signes  du  zodiaque,  a  du  avoir  lieu  289  aii» 
ayant  Iïij)parq\ic  ,  c'est-àrdirt  417  ans  avant  Tère  cbréticDUc, 
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Les  hypothèses  que  l'on  a  formées  sur  ce  point  se  trouvent 
réunies  et  discutées  dans  l'Histoire  de  Tastronomie  de 
Bailly  (*).  Mais  un  examen  plus  approfondi  des  anciennes 
tablas  astronomiques  ,  et  en  particulier  de  celles  des  In- 
diens ,  rend  ces  inductions  fort  douteuses  ('^*).  D'ailleurs, 
la  conséquence  que  l'on  a  voulu  en  déduire  ^  est  infirmée 
par  les  traditions  de  tous  les  peuples,  et  paraît  contraire 
à  un  grand  nombre  de  faits  d'histoire  naturelle  qui  ra- 
mènent l'état  actuel  du  globe  à  une  époque  beaucoup 
plus  récente.  On  ne  trouve  dans  l'intérieur  de  la  terre 
aucun  ossement  fossile  qui  appartienne  à  l'homme  ,  et  on 
en  trouve  très-peu  qui  puissent  être  rapportés  à  des  espèces 
d'animaux  existantes  actuellement.  Presque  tous  ceux  qui 
s'y  sont  conservés ,  appartiennent  à  des  espèces  incon- 
nues ,  et  différentes  de  celles  que  nous  voyons  aujour- 
d'hui ;  pourquoi,  si  ces  dernières  subsistaient  alors,  n'en 
est-il  resté  aucune  trace  ,  et  quelle  preuve  plus  frappante 
d'un  ancien  étal  de  choses  ,  dans  lequel  l'hotnme  n'exis- 
tait pas  ? 

60.  Dans  tout  ce  qui  précède,  nous  avons  attribue 
aux  étoiles  ce  mouvement  de  précession  progressif,  et  pa- 
rallèle à  l'écliptique  qui  les  déplace  toutes  ensemble ,  et 
qui  change  continuellement  leurs  positions  relativement 
à  l'équateur.  Mais,  si  nous  avons  considéré  ces  dépla- 
cemens  comme  réels ,  c'est  uniquement  parce  que  nous 
sommes  convenus  de  considérer  l'équateujr  comme  un  plan 
fixe  et  immobile,  auquel  nous  rapportons  les  positions  de 
touà  les  astres ,  au  moyen  de  leurs  ascensions  droites  et  de 
leurs  déclinaisons.  Car  les  apparences  seraient  absolument  les 

(*J  Bailly ,  Hbt.  de  rastronomie ,  tom.  III ,  pj^g.  278  et  suiv. 
(**)   Système    du   Monde,  troisième  ^lion,   pag.    374.    Paii$^y 
«808,  in-8». 
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mêmes ,  si  au  lieu  d'attribuer  ces  ipouvemens  à  toutes  les 
étoiles  ,  nous  les  donnions  à  la  terre  en  sens  contraire. 
Dans  cette  supposition ,   ce  serait  l^équateiir  céleste ,  qui 
se  déplaçant  avec  la  terre ,  rétrograderait  le   long  de  l'é- 
cliptique  contre  l'ordre  des  signes,  de  manière  que  l'in- 
tersection commune  de  ces  plans ,  ou  la  ligne   des  équi- 
noxes ,  décrirait  annuellement  sur  l'écliptique  un  arc  de 
i54'S63,    en  sens  contraire    du    mouvement  propre   du 
soleil.  Alors   les   étoiles  seraient   réellement  immobiles  , 
et  la  terre  seule  serait  en  mouvement.  L'équateur  céleste 
se  déplacerait  parmi  les  étoiles  ,  et  non  pas  les  étoiles  par 
rapport  à  lui.  A  la  vérité ,  pour  admettre  cette  manière  de 
voir ,    il  faudrait  supposer  aussi  que  l'axe  du  mouvement 
diurne   se  déplace   en    même  tems    que  le  plan   de  l'é- 
quateur ,  auquel  il  reste  toujours  perpendiculaire  ;  car  la 
hauteur  du  pôle ,  dans  chaque  lieu  ,   reste  invariablement 
la    même  ,    quoiqu'elle    ne    réponde    pas    toujours    aux 
mêmes  étoiles  ;   et  par  conséquent  la  direction  du  mou-* 
vement   diurne  restant  constamment  la  même,   relative- 
ment à  chaque  horison,  doit  se  déplacer  avec  eux.  Mais 
ce  déplacement  de  l'axe  de  rotation  du   ciel  ,   bien  loin 
de    paraître    extraordinaire ,   n'est    qu'une  induction    de 
plus ,    tendant   à   confirmer  le   soupçon    que  le   mouve- 
ment diurne  du  ciel  n'est  qu'apparent ,  et  qu'il  est  réelle- 
ment causé   par   celui   de   la  terre  en  sens  contraire.  Si 
l'on  se  rappelle  ce  que  nous  avons  dit  dans  le  chapitre  16 
du  premier  livre,  sur  les  illusions  que  produisent  les  mouve- 
mens  relatifs    d'un  système   dont    on  fait   partie ,   l'idée 
de  donner  à  la  terre  un  mouvement  de  rotation  sur  elle- 
même  ,  autour  d'un  axe  fixe  sur  sa  surface ,  et  "à  cpt  axe 
un  mouvement  de  précession  dans  le  ciel ,  ne  comporte 
rien  d'iihpossible ni  même  d'étrange.  Et,  après  tout,  cette 
manière  d'expliquer  les  apparences  est  encore  plus  simple 
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^ue  d'aller  supposer  dans  tout  le  système  des  corps  cëlestds  ^ 
autant  de  mouvemens  généraux  et  communs  de  rotation 
diurne  et  de  précession ,  qui,  vu  la  multitude  de  ces  corps^ 
et  la  variété  de  leurs  distances ,  supposeraient  dans  leurs 
Hiouvemens  particuliers  un  accord  réellement  inconce-» 
Table.  Aussi  tous  les  phénomènes  que  nous  avons  à  dé« 
couvrir  en  poursuivant  l'étude  de  l'astronomie ,  s'accor— 
dent-ils^pour  montrer  que  cette  supjposition  n'est  pas  la 
yraie.  Mais  en  attendant  que  leur  développement  nous 
offre  un  ensemble  d'inductions  irrécusable  ,  il  est  utile 
que  nous  soyons  prévenus  sur  la  possibilité  de  cette  double 
explication. 

6i.  La  théorie  de  l'attraction  univer^A^  a  fait  con-^ 
fiaître  que  le  phénomène  de  la  précession  des  équinoxes 
est  causé  par  l'attraction  de  la  lune  et  du  soleil  sur  le 
sphéroïde  applati  de  la  terre.  Cette  attraction  étant  inégale 
sur  les  diverses  portions  du  sphéroïde  à  cause  de  l'appla-? 
tissement ,  détourne  continuellement  le  plan  de  l'équateur 
terrestre  de  sa  direction,  et  le  force  de  rétrograder  sur  • 
l'écliptique ,  côilfbrmément  aux  lois  que  nous  venons 
de  tirer  deè  observations.  Si  la  terre  était  sphérique ,  cet 
effet  n'aurait  pas  lieu  ;  il  n'y  aurait  point  de  précession, 
et  les  équinoxes  répondraient  toujours  aux  mêmes  points 
de  l'écliptique,  du  moins  en  n'ayant  égard  qu'au  genre 
d'action  que  nous  venons  de  considérer. 

Les  attractions  exercées  par  le  soleil  et  la  lune  sur  le 
sphéroïde  terrestre  ,  variant  avec  la  position  de  ces  astres  ; 
il .  en  résulte  dans  la  précession  des  équinoxes  de  petites 
oscillations  ,  qui  tantôt  l^augmentent  et  tantôt  la  dimi- 
nuent. Les  périodes  de  ces  oscillations  sont  différentes 
pour  le  soleil  et  pour  la  lune  ;  elles  dépendent  du  tems 
lïécessaire  pour  que  l'astre  revienne  k  une  position  où 
a.  6 
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il  ait  là  mémtf  îùflticrtce.  Les  inégalités  de  ce  gcnfé  iptc^ 
duites  par  Faction  du  soleil,  ont  pour  période  une  deiiii^ 
année  tropique  ;  celles  qui  sont  produites  par  la  lune  onfc 
une  période  de  18  ans>  Les  unes  et  les  autres  sont  liées 
avec  les  oscillations  analogues  de  Tobliquité  de  réclip» 
tique ,  dont  nous  avons  parlé  dans  la  page  yo  ;  et  elle» 
font  partie  du  phénomène  d^  la  autation ,  dont  nous 
eitpliquerons  plus  loin  les  lois. 

Ce  n'est  pas  tout ,  le  mouvement  des  équînoxes  est 
tncore  modifié  par  un«  autre  cau5e.  Nous  avons  déjà  an-^ 
nonce  que  Tatiraction  des  planètes  les  unes  sur  le^ 
autres  et  sur  le  soleil ,  change  peu-à-peu  la  direction  dtf 
plan  de  l'éclujjwue  dans  l'espace.  Ce  déplacement  fait 
varier  riiidlnalson  de  l'écUptique  sur  l'équateur,  comme 
nous  l'avons  déjà  remarqué.  En  même  tefras  il  fait  variei^ 
aussi  les  points  d'intersection  de  ces  deux  plarts ,  c'esl-à-direi 
la  position  de  la  ligne  des  équînoxes,  suivant  laquelle  ils  se 
coupent.  Ce  mouvement  étranger  se  combine  avec  celui 
que  les  attraclions  du  soleil  et  de  la  lune  produiraient  ^ 
si  elles  étaient  seules  agissantes.  Dans  la  position  actuelle 
du  sy  tcme  planétaire  ,  le  déplacement  de  l'écliptiquê; 
donne  aux  équînoxes  un  mouvement  annuel  de  o^/^gGS.'k. 
Ce  mouvement  est  direct ,  c'est-à-dire,  dirigé  dans  le 
même  sens  que  celui  du  soleil  en  longitude.  H  est  pair 
conséquent  contraire  au  mouvement  r^/ro^rûJ*,  causé  paj^ 
le  soleil  et  la  luhe.  D'où  l'on  voit  que  la  précession 
aninielle  que  nous  observons  et  qui  est  de  164'', 6272  ^ 
n'est  réellement  que  la  différence  de-  ces  deux  moure-^ 
mens  contraires  ;  et,  sans  le  déplacement  de  l'écliptiquê  j 
celle  que  l'on  observerait  serait  égale  à  1 54 '',6272+0''^, cj655 
ou  i.'>S^,fi927.  Ces  effets  de  l'actioh  des  planètes  sont,  par 
«ux  inémesy  indépenclansdela  figure  de  la  terre.  Mais  ils  on« 
cependant  une  influença  indirecte   qui  est  liée   à  cette? 
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figuré.  Car  comme  ils  déplacent  le  pkn  de  réclipli^jnfe 
qui  est  l'orbite,  du .  soleil ,  ils  amènent  cet  aslre  danl» 
des  positions  différentes  relativement  9iU  sphéroïde  terrestre^ 
4Bt  changent  ainsi  l'action  qu'il  exerce  sur  ce  sphéroïde 
en  vertu  de  l'aplatissem<?nt.  laSk  position  de  l'oi^iiic  de  U 
lune  qui  accompagne  toujours  l'écliptique  se  trouve 
changée  de  la  méoie  manière,  et  par.  la  même  .cause  >; 
l'action  de  la  lune  change  donc  aussi»  De  là  résultent 
dans  le  mouvement  des  |xoints  éqirinexiâux ,  et  dftfis  l'o-^ 
bliquité  de  l'écliptique  de  nouvelles  modifications»  Ces 
effets  secondaires  altèrent  cor^sidérableoient  les  résultais 
qui  auraient  licupar  les  seules  actions  du  soleil  et  de  U 
lune  sur  le  sphéroïde  terrestre ,  si  le  plan  de  l'écliptique 
était  immobile. 

*  Ces  variations  qu'éprouve    l'action  du  soleil  par  suite 
du  déplacement  de  l'écliptique,  sont  périôdiquer.  comme 
ce    déplacement  lui-même.    Les   inégalités    qui  en    ré- 
sultent  da«s  le  mauvement  des^  équinoxes  et  dans  l'obli- 
quité   de  l'écliptique   sont   donc  périodiques  aussi.    Ces 
inégalités   sont   analogues    à   la    nutation    lunaire  ,   mais 
-beaucoup  plus  lentes.  On  pourrait  les  appeler  la  nutatioiï 
séculaire.    Comme   elles    ne   sont    point    proportionnelle^ 
au   tems^   elkei»  riendent   la   prëcession   inégale    dans  les 
diffénens  siècles.   Mais  ces  variations  sont  si  leîites    quA 
les   observations  seules  n'auraient  pas  suffi  pour  les  dé-^ 
couvrir ,   sur-tout  à  cause  de  l'imperfection  des  observa- 
tions  anciennes  dont  il    eût  fallu  se  servir   pour  évaluer 
et  comparer    la    précession    des   équinoxes  à  différentes 
-époques.  En  vertu  de  cette  cause,  la  rétrogradation  an^^- 
fluelle  des  points  ëquinoxiatix  est  maintenant  plus    forte 
de  i'', 404^9   qu'elle  ne  l'était  ati  tems  d'Hipparque.   Par 
conséquent  l'année  tropique  moyenne  est  aujourd'hui  plus 
tourte  de  12", 820  qu'elle  ne  l'était  alors.   Car  puisque  la 
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rétrogradation  des  points  ëquinoxiaux  est  plus  grande  âu-^ 
jourd'hui  qu'autrefois,  le  soleil  a  chaque  année  i^,4o4o  dt 
moins  à  parcourir  dans  l'écliptique  pour  rejoindre  le 
plan  de  l'équateur.  L'année  tropique  moyenne  qui  se 
mesure  par  les  intervalles  de  ses  retours  au  même  équi— 
noxe ,  est  donc  aujourd'hui  plus  courte  de  tout  le  tems 
qu'il  faut  au  soleil  pour  parcourir  un  arc  de  i//,4o4o 
sur  l'écliptique  ,  par  son  mouvement  moyen  ;  ce  qui  pro- 
duit un  retard  de  is^Sao,  comme  on  peut  s'en  assurer 
par  une  simple  proportion.  Ce  retard  exprimé  en  tems 
sexagésimal  serait  de  ii'^oyG.  Pour  que  cette  diminution 
^e  l'année  tropique  soit  réelle,  il  faut  admettre  que  l'an- 
née sydérale  à  laquelle  on  la  compare  ,  et  le  jour  sydéral 
par  lequel  on  la  mesure,  sont  des  périodes  constantes.  En 
effet ,  leur  invariabilité  est  démontrée  par  la  théorie  y 
comme  nous  l'avons  annoncé  plus  haut.  : 

Ces  résu^ltats  de  la  théorie  ,  en  donnant  aux  observa-^ 
tions  et  aux  calculs  une  exactitude  qu'ils  ne  sauraient 
atteindre  sans  ce  secours ,  éclairent  en  même  tems  l'esprit 
6ur  les  véritables  lois  des  phénomènes  ;  c'est  pour-^ 
quoi  j'ai  cru  avantageux  de  les  exposer  ici  par  anticipa- 
tion  (*). 

Bz.  Les  changemens  progressifs  que  la  précession  pro- 
duit sur  la  longitude  des  astres,  se  reportent  sur  la  décli-^ 
liaison,  sur  l'ascension  droite,  et  altèrent  ces  deux  élémensw 


(*)  Pour  avoir  le  monvcment  des  éqiiilioxes  sur  récUptiquc ,  il 
fsLixt  les  rapporter  à  une  ligue  tixe  prise  dans  ce  plan.  Prenous  pout^ 
cette  origine  la  po<âtion  du  point  équinoxial  X ,  soi'  commencement 
de  1760,  et  nommons  -i-  ^'  la  quantité  dont  Féquinoxe  aura  rétro^ 
gradé  sur  Técliptique  à  partir  de  ce  point  ^  après  un  nombre  t  d^années  ; 
t  devant  être  supposé  négatif  pour  les  années  antérieures.  Cela  posé^ 
eu  n''ajant  égard  quW  la  partie  séculaire  de  la  précession ,  on  aura  ^ 
d  après  les  formules  de  la  Mécanique  céleste ,  tom.  3  ,  pag.    i58  > 
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Maïs  on  a  vu  précédemment  que  les  arcs  qui  les  ex- 
priment sont  liés  avec  la  longitude  et  la  latitude  par   <le$ 

triangles  sphériques  ,  au  moyen  desquels  on  parvient  à  les. 

\ ■ 

^'-M55".59a7— io.4a8a3.8m/.43".o446,  -f  6o.2ao38,8m»<.49",56i35. 

en  iàisant  £  =  e ,  ^'  est  zéro  comme  cela  doit  être.  En  disant 
*  =  —  1878  j  ce  qui  remonte  à  Vépoqnt  dTCpparque ,  ia8  ani 
ayant  Vkte  chrétienne,  on  trouve 

^  =  —  29»,  2ao3a  4-  00,180^7  4-  o<»,iÎ203  =  —  280,90743. 

Ce  résulut  étant  négatif,  indique  que  le  point  équinonial  ét;iît  alors  a 
Torient  de  Fëquinoxe  de  17^0,  et  il  montre  qne  les  équinoxes  ont 
rétrogradé  de  280,90743  depuis  cette  ancienne  époque  ,  j^iisqu'à  ijSo, 
C'est  a6*.  l'.o",   eu  mesures  sexagésimales; 

La   valeur  annuelle   de  la  préces&ion  moyenne  dans  lés  différent 
.  siècles  est ,  diaprés  les  mêmes  formules , 

1 54"- 6a  724- 4"»  8435  sin  t  .  99".  1227  -I-  1  ".93104  sin»  t  .  21".  5223. 

Cest  la  quantité  dont  4*  varie  quand  t  angmenie  d'une  unité; 
Eu  t75o  ,  on  avait  f  =r  o,  la  précession  étak  alors  1 54"} 6272.  Le 
changement  de  la  précessiOn  annuelle  depuis  i  y5o ,  est  expriiné  par- 
les autres  termes  de  la  formule.  Il  est  donc  égal  à 

4". 8435  .  sin  f. 99 ".1227  4-  1", 93 104. sin»  f.îi",  5223. 

Les  deux  termes  de  cette  expression  sont  positifs  quand  t  est  positif» 

La  précession  annuelle  augmente  donc  roniinuellement  de  siècle  en^ 

siècle  ;  d^oii  il  suit  que  Tannée  tropique  diminue»  Pour  évaluer  cette 

diminution  ,  il  feiut  réduire  Texpression  précédente  en  tems ,  à  raisou 

de    la    circonférence    entière    pour    une    année    tropique  ,     c'èst-à- 

3651.242264      , 
<Ure  ,  qu'il  feut  la  multiplier  par   ■- ;  alors,  elle  se  trouvera^ 

«xprimée  en  jours,  et  sa  valeur  sera 

0|. 00044^  .  sin  f  .  99".  1227  -4-  0». 000 17632  sin»  t  .  2i'',5c23. 

Pour  les  années  antérieures  à  lySo  ,  t  changeant  de  signe,  la  valeur 
^  cette  expression  devient  négative ,  et  alors  elle  exprime  l'accrois-v 
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en  déduire.  On  peut  donc  déduire  aussi  des  même» 
triangles  l'expression  de  l'effet  qu^un  petit  changement  d© 
la  longitude  peut  produire  sur  l'ascension  droite  et  sur  la 

0cment  de  Tannée.  En  faisant  ainsi  t  =  —  1878,  ce  qui  repond  à 
répo(jue  d'Hipparc^,  on  trouvera  IoTSt»  pour  Pcxcès  de  Faonl*' 
tropique  à  ceUe  époqu^  «ir  celle  de  1760  :  c"*eat  n".  076  en  tems 
sexagésimal.  En  faisant  la  même  supposition  dans  la  iormule  qui 
exprime  le  changement  de  la  précession  annuelle  en  arc,  on  trou- 
vera i".4^4o  pour  Parc  correspondant  j  c'est  la  quantité  dont  la  pré^ 
cession  aouuelle ,  çh  1 760  j  surpasse  celle  qui  avait  Ueu  à  Tépoque 
d'IIipparque.  Celle-ci  était  dono  alors  i63".  7a5a« 

Puisque  nous  avons  dit  que  l'étendue  des  oscillations  d«  Tédipiique^ 
«■•est  pas  encore  exactement  assignée ,  on  conçoit  que  les  formules  pré-» 
ffdunles  ne  pi;uvent  être  qu'approchées.  Mais  cetto  a]>proximation 
s'étend  jusqu'à  2000  ans  avant  et  après  Tépoque  de  I7S0  qui  leur  sert 
d'origine. 

Venons  maintenant  aux  inégalités  périodiques.  Soit  ^'  la  rétrograda- 
lion  moyenne  du  point  équ^noxial  X  depuis  i7§o  jusqu'au  coounen- 
cernent  d'une  année  quelconque",  et  -^  la  valeur  de  la  préceqsioià 
annuelle  à  cette,  même  époque ,  "^^  et  ilf  étant  calculés  par  Ica  formuler 
précédentes.  Cela  posé,  après  un  nombre  n  de  joitfs  écoulés,  la 
rétrogradation  4"  point  équinoxial  sera 

,,.        ^^'ï  1".  34u        .  59"i4444       . 

"*  4-    ^ ,^  ■        w^ sà^aZ;  -n ■■ .  .smiV  : 

od5,25  laug  w  lang  i» 

w  est  robliqjiité  de  récliptiquc  ,  L  la  longitude  du  soleil ,  JY  /» 
nœud  ascendant  de  Corbe  lunaire.  Les  deux  dernières  inégalités, 
proviennent  du  pliénouiène  de  la  nutation  lunaire  et  solaire.  On  a 
déjà  vu  leur  influence  sur  Tobliquité  de  l'écUptique  j  seulement  elle» 
étaient  alors  exprimées  par  les  cosinus  de  a  X  et  de  JV  ,  au  lie» 
qu'elles  le  sont  ici  par  les  sinus  des  mêmes  arcs.  Quant  à  leurs 
coeflicicns   numériques ,   le   premier  est  celui    de   cos  2  L  divisé  par 

tan"  M  :  le  second  est   <:clui  de  cos  N  mullîplié  par  •  :  ou 

T>ciit  aisément  le  vérifier  sur  les  expressions  précédentes.  Ces  rapport^ 
iic|)eudent  des  lois  suivant  lesquelles  açit  le  phiénom.èue  de  la  uutA-» 
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^«dinaîson.  On  obtient  ainsi  la  pricession  en  iichnaison 
et  en  ascension  droite  (*). 

€3.  Si  le  plan  de  Fëcliptique  ^tait  immobile  dans  I» 


lion.  Ils  no  peuvent  se  démontrer  que  par  la  théorie  de  Pattraction  qui  en 
a  fait  coDuaitre  la  cause.  ïlous  les  donuons  ici  comme  de  simplei. 
faits  d''ob6erTation.  Si ,  dans  ces  ciiprcssions  ,  Fon  mtt  pour  m  sa 
Taleur  relative  à  roblitjuilé  actuelle,  afin  de  réduire  tous  les  coefficient, 
en  nombres ,  pn  «tira  ,  pour  la  rétrogradation  du  point  équinoxial 
aprib  n  jours  écpuVp  depuis  le  Qpmqg^encfQient  4^iipe  anoé*  quel^ 
«pnc^utB, 

^^-^  — 5" .  0894  sin  %L  -h  5^.5665  .  sin  N. 

Quand  cette  expression  deviendra  négative  ,  cela  signifiera  que  le  point 
"équinoxial  au  lieu  d'hêtre  plus  occideatal  qu^au  commencement  de 
l*année  est  au  contraire  plus  oriental  ;  de  sorte  qu^il  aura  été  ramf  bc  cik 
sens  contraire  de  son  mouvement  moyen  ,  par  l'effet  des  perturbjitions. 
périodiques  qu'il  éprowre.  Dans  la  réduction  des  ooefUcitJos  en  nombres, 
«n  a  employé  pour  m  Ja  valeur  q6^.c^$i5^  qui  était  celle  de  l%>b)i- 
4{uitë  au  oonun«Dccmem  de  Tannée  1800.  Mus  «onune  ces  cot  fUcicaa 
sont  fort  petits.,  cetl«  même  valeur  suffira  ]poiir  leur  réduction,, 
pendant  plusieurs  siècles  .  sans  qu'il  soit  nécessaire  d^avoir  égaid  à  la. 
tariation  séculaire  de  1  obliquité.  Ainsi,  dans  tous  l^s  cakuU  d^>bKer\>^ 
lions  modernes ,  on  pourra  toujours  eixtpli^j'er  la  formule  munéirique 
que  nous  venons  de  déterminer. 

(*)  Ces  résultats  sort  &ci1es  à  déduire  des;~éqiKitiom  que  noua, 
avons  données  dans  la  note  de  la  page  58.  £^  nommant  w  Pobliquité 
•de  l'^Iiptique  ,  l  Ifi  longitude ,  k  la  latitude ,  a  l'ascension  droite  ,. 
et  i/  la  déclinaison  ,  nous  avons  trouvé  alors 

—  tnng  \  sin  «-t-sin  /  oos  m 


tm  ^^sittsicos  AÛnZ-^cos^aÎB^  et  tanga^- 


cos  l 


Traitons  d^abord  la  première.  Par  VeS£c%  de  la  précesbion  ^  la  lon^ 
gitude  /  change  et  ^evi<>nt ,  par  exemple  ,  A.  Supposons  que  la  latitudie- 
et  l'obliquité  de  l'écliptique  ne  cbangcnt  gas ,  et  nommona  <t  la  xiotfci 
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ciel ,  et  si  son  inclinaison  sur  rëquateur  restait  constante  ^ 
les  considérations >  précédentes  suffiraient  pour  retrouver 
k  une  époque  quelconque  la  position  d'une  étoile  relative- 

velle  valeur  de  la  déclinaison  correspondante  à  la  longitude  /'  ;  noiis 
aurons  encore 

sin  d'  :=  sin  0  cos  X  sîn  /'  -t-  cos  «  sin  K> 
£n  retranchant  ces  deux  '  équations  Tune  de  Fautre,  on  en  tire 

sin  d'  — r  sin  J  =;:  sin  «  cos  A  /sin  /'  ^  sin  />  ; 
ou,  en  exprimant  la  difTérence  des  sinus  par  la  différence  des  arc») 
B'm^fd'—d\cog^  |^'7f-£?}=sin«cosx.sin  j  //' — /Iccwj/r-hrt* 

La  différence  des  longitudes  i"  —  /est  égale  à  la  précession  en  Ion* 

gitude  ;  nouii  la  nommerons  p  :   la  différence  des  déclinaisons  d'—  tf 

jçnt  la  précession  en  déclinaison  ^  nous  la  nommerons  ^ ,  et  ainsi  Fon 

aura    sinj  .  ^  .  cos|<^4-  j^^  =  sin  «  cos  A  .  sin  ^ /y  cet  //+  ip}- 

Cette  formule  est  rigoureuse  ,  et  Ton  en  tirerait  J^ ,   par  les  séries , 

d'aune    manière  analogue  à   celle    que   nous  avons  indiquée  dans   le 

premier  livre ,   pour  le  calcul  des  parallaxes.   Mais  à   cause  de   la 

petitesse  des  arcs  p  et  l^  on  peut  se  borner  à  leur  première  puis^ 

«ance  j  et  de  plus  y  en  substituant  leur  rapport  à  celui  de  leurs  sinus, 

sin  u  cos  A  cos  / 
çn  a,  par  approximation  ^  l  =~  p  >• 

Cette  formule  peut  encore  être  simplifiée  5  car  si  Ton  se  rappelle  le 
triangle  spbérique  SPP*  fig'  5 ,  que  nous  avons  considéré  dans  la  pag.  67, 
et  qui  est  formé  par  trois  rayons  visuels  menés  au  pôle  de  l'écUptique  , 
ttu  pôle  de  Péquateur  et  à  l'astre  ,  on  a  évidanment  ,  dans  ce 
triangle  :  le  côté  P'S  ,  complément  de  la  latitude ,  opposé  à  l'angle 
.P'PiS  ,  ou  90  -fr  a^  et  le  côté  PS ,  complément  de  la  dédibaisou 
opposé  k  l'angle  PP'S ,  ou  90  —  /  j  et ,  comme  dans  tout  triante 
sphérique  les  sinus  des  angles  sont  proportionnels  aux  sinus  des» 
côtés  opposés,  cette  proportionnalité  donnera,   dans  le  «as   aetuei> 

cos  A  .  cos  /    • 

00g  a  = 5 

cos  a 

de  sorte  au'en  substituant  cette  valeur  or^  a  fiiraplcment 

(  I  )  .    .    .    .  Précession  en  déclinaison  /=  /?  sin  if  cos  a  ^ 
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toent  }l  ces  deux  plans ,  en  supposant  que  cette  position 
rut  été  une  seule  fois  observée.  On  se  bornerait  à  faire 
dans  la  longitude  de  Tastre   le  changement  que  la!  préces- 

Ccst  rexpression  très -simple  mais  seulement  approchée  de  J^  et 
comme  on  a  supposé  /  ^  <f  —  <^ ,  ob  en  tire 

€/'  =r  </  H-  /y  sin  »  cos  a. 
En  introduisant  au  lieu  des  déclinaisons  les  distances  A  ,  A'  de  Tastrc 
au  pôle  boréal  de  l'équateur  ,  ce  q^i  est  toujours  plus  simple ,  à  cause 
des  signes,  on  aura  A  =  loo»  —  é?^  A'^  100»  —  «T  ,  De  là  on  tire 
^  —  ^^=  A  —  A' ,  et  par  conséquent 

A'  :=  A  —  ^  siu  »  cos  a, 

L'efîet  de  la  précession  en  déclinaison  cliange  donc  de  signe  en  même 
tems  que  cos  a.  En  snivaut  les  yariations  de  ce  terme  ,  on  Toit  que  si 
Ton  conçoit  le  plan  du  grand  cercle  qui  passe  x^r  les  pôles  de  Té- 
quateur  et  de  Fédiptique ,  et  que  Ton  nomme  le  cobtrt  des  solstices , 
la  précession  rapproche  du  pôle  boréal  de  l^qnateur  les  astres 
situÀ  par  rapport  à  ce  colure  du  même  côté  que  Téquinoxe  du 
printems ,  et  éloigne  au  contraire  du  môme  pôle  le»  astres  situés  da 
côté  de  Téquinoxe  d^automne ,  ce  qui  est  en  eCfiet  Tisiblement  conforme 
à  ce  qui  devait  résulter  d'un  mouvement  parallèle  à  l'écliptique  tet  que 
celui  de  la  précession. 

Cherchons  maintenant  la  précession  en   ascension  droite  ^  et  pour 
cela ,  reprenons  la  seconde  formule. 

—  tans  \  sin  «*  +  sin  /  cos  « 

taug   a  =    -2 • 

cos  / 

En  nommant  a'  Fascension  droite  changée  par  la  précession  ^  on 
aura  de  même 

—  tan£;  a  sin  «*  H-  sin  V  cos  «  • 
tang  a'  =    -2 j 

et  en  retranchant  ces  deux  équations  Tune  de  Tautre, 

—  tans  ^  sin  «».  {cos/— .  cos/' }  -h  sin  (/' —  /)  cos  •»  • 

langa'— tang<i=   2 1 . i i y 

cos  /  cos  /^ 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


^  ASTRONOMIE 

sion  exige ,  et  avec  cette  longitude  corrigée ,  la  latîtndiv 

restant  la   même ,   on  calculerait  Tascetision  droite  et  la 

déclinaison. 


ou ,  en  roeuant  pour  cos  /  —  cos  /'  sa  Taleur 

Urifa — a)        -  a  tan^  x  6'm# .  siu  ^  (/'-f-  /)  sin  1 1 Z'-  /}  4-  sio  (t- 1)  cos  m 
coducoêa'  cos /cos/' 

a'  —  û  est  la  procession  en  ascension  droite.  D'après  Texpression  pré-« 
cédrnie ,  sa  valeur  est  fort  petite  ,  du  même  ordre  que  /'  —  /  Ott 
p.  Ainsi.,  en  se  bornant  aux  premières  piii$5;anr«.<f  de  ces  quantités , 
on  pourra  substituer  \é  rapport  des  petits  arcs  a*  —  «  et  /'  -—  /  » 
celui  de  leurs  sinus.  On  pourra  de  plus  supposer  /=/'  et  <i;=a' 
dans  tous  les  autres  ternies  qui  ont  déjà  c&^  petits  arcs  pour  facteurs^ 
çt  il  viendra  ainsi 

»*co8*«| — tanff  A  shi  #  sia/-f>  cos  #f 
4l'^tf;5=-.U i 5 . i-* 

«os*/ 

U  faut  maintenant  é^imin/r  de  cette  expression  h  et  /,  afin  d'avoir  a'—  0^ 

•xprimé  en  fonciiop  4e  ]a  déclinaison  et  do  Tascension  droite    Ponr 

cela ,  pi^ttez  dans  le  déiH}aiinateur  du  «eçon4  membre  au  lîjeu  dç  cQi  / 

cosaco&d  j    .     j 

la  valeur ,  Tequauon  deviendra 

COSÀ  • 

9  f -^  sin  A  cos  A  sin  a»  sin  /  +  cos'  a  cos  «  \ 

tf'  — a=       S     ■ -•   ' 

cos^rf» 

Maintenant  Téquation  fondamentale  qui  exprime  la  valeur  de  sbi  4 
f)flg.  87 ,  donnera; 

sin  tt  cos  A  sin'/  ^  an  d  --^  cos  «  sin  a  j 

ft  en  substituant  cette  valeur  dans  a'  —  a  ,  il  vient 

p  \  —  sin  A  sin  r/  -ft  cos  •»  1 
cos'  d 

Il  ne  reste  plus  qu'*à  remplacer  sin  A  par  sa  valeur  eu  fonction  de 
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\  Mais  puisque  l'ëdiptique  se  déplajce  aussi  dans  le 
ciel  ,  les  latitudes  des  étoiles  ne  peuvent  point  demeurer 
constantes.  Leurs  variations  se  combinent  donc  avec  celles 
que  la  longitude  éprouve,  par  suite  de  U  précession  de» 
équinoxes  ;  et  ainsi  pour  retrouver  la  position  des  astres  k 

la  dédinaisOQ  et  de  rascexuion  droite ,  IsqneDe ,  d'aprèi  Icf  fbrmulei 
{QQdain<muIes  de  h  page  58,  est 

sin  A  ^  cos  «(  sin  <7  — f  sin  m  cos  </  sin  a  ; 

et  Ton  trouve,  après  les  réductions, 

(2). . .  .Précession  en  ascension  droite  a~  «  =  ^  [  ces  u  +  sin  m  sin  a  tang  dl^ 

Par  conséquent  en  introduisant  au  lieu  de  (^  la  distance  polair» 
A=  ioqo — dj  on  aura 

a   =^  a  -^  ^  ^  cos  ••  +  sin  Éi  sin  «  cot.  A  f . 

Dans  ce  siècle,  la  précession  annuelle  en  longitude z=  i54'^ 697^. 
C'est  la  valeur  de  p  qu'il  faut  employer  pour  transporter  les  décli- 
naisons et  les  ascensions  d'une  année  à  une  autre  consécutive.  Mais  si 
Fon  voulait'  calculer  la  variation  de  la  déclinaison  et  de  Tascensioa 
droite  pour  plusieurs  années,  il  faudrait  prendre  au  lieu  de.... 
p  =  i54",6a72  la  valeur  7p.,  5/>,  etc.,  et  on  aurait  pour  j</' —  dx 
A  —  A'  et  a  '  -^  a  des  voleurs  doubles ,  uipif  s  ,  etc.  ;  mats  en  pro« 
longeant  trop  loin  cette  pc^rtionnalité  ,  elle  finirait  par  devenir 
inexacte  ,  principalement  pour  les  étoiles  voisines  des  pôles  de  Vé- 
quateur ,  et  pour  lesquelles  d  est  peu  difïerent  de  ioo°.  En  effet  , 
pour  ces  étoiles  ,  un  petit  changement  dans  la  déclinaison  d ,  eiji 
produit  un  fort  considérable  sur  la  valeur  de  tang  d ,  parce  que  tang  d 
devant  être  infini  quand  d  =r  loo®,  croît_lrès-rapidement  en  ap- 
prochant de  ceUe  limite  j  de  sorte  que  les  petites  variations  produites 
dans  d  par  la  précession,  deviendtaielit  sexisU>I^  vXt  a*r—  «.  Ainsi, 
pour  les  étoiles  cii'compolairAS  »  il  Iftut  recQurir  à  la  méthode  rigo^-'- 
censé  que  j'ai  expliquée  dans  le  n<>,  64  du  texte, ,  ou  bien  si  Ton 
\eut  employer  les  formules  précédentes  il  ne  iaut  calculer  les  v.iriations 
de  Tascension  droite  que  pour  des  intervalles  de  tems  très-rapprochéq, 

U^ppelons-nous  cjue  daqs  ce»  formuîçi  QOus^voQS  supposé  rQfeUquité 
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des  <;poques   quelconques  ,   il   £aui    avoir     égard    à  ce^ 
changemens  simultanés. 

Nous  avons  déjà  annoncé  que  la  théone  de  rattraction 
explique  de  la  manière  la  plus  précise  les  lois  de  ces  phé- 
nomènes. Quoique  no^  ne  puissions  pas  exposer  fci  les 
preuves  sur  lesquelles  ces  explications  sont  appuyées  ^ 
nous  en  ferons  cependant  connaître  ks  principaux  résul- 
tats ,  car  c'est  là  le  seul  moyen  de  se  former  des  idée» 
nettes  et  exactes  sur  le  déplacement  de  l'écliptique  et  sur 
le   mouvement  des   points   équinoxiaux. 

64.  Soît  fig.  7,  Er'^^  la  position  de  l'écliptique  à  une 
époque  fixe  ,  par  exemple  ,  au  commencement  de  l'année 
l'jSoy  que  les  travaux  de  Lacaille  ont  rendue  célèbre,  et  que 
Ton  a  prise  pour  l'origine  de  plusieurs  déterminations  astro- 
nomiques. Soit  à  celte  même  époque  tÇ  l'équateur,  et 
T  le  point  équinoxial  ;  en  sorte  que  les  longitudes  se 
compteront  de  r  vers  J? ,  et  les  ascensions  droites  de  T 
vers  Ç.  Considérons  maintenant  une  autre  époque  posté- 
rieure à^  la  précédente.  L'éqnateur  aura  rétrogradé  en 
vertu  de  la  précessiou.  Soit  donc  Y'Ç'  sa  nouvelle  posi- 
tion à  celte  époque  ,  et  y'  son  intersection  avec  l'éclip- 
tique fixe  de  lySo;  l'angle  sphérique  Er'Q^  sera  son  in- 
clinaison sur  cette  écliptique.  Mais  alors  l'écliptique  vraie 
se  sera  déplacée  dans  le  ciel  ;  elle  aura  pris,  par  exemple^ 
la  direction  JVjE'  ,    faisant  avec  la  précédente  un  angl^ 


êf  cOD»unte.  Or  elle  Tarie  dans  la  rëalilé  ,  comme  bous  Pavons  prouva 
ptas  haut.  De  J)Ius,  le  point  équinoxial  n'^est  pas  fixe  sur  l'équateur^ 
comme  nous  le  prouTerons  bientôt  :  le  déplacement  de  TécMptiquo- 
dans  Fespace  le  fait  marcher  d'occident  en  orient.  Les  formules  que 
nous  venons  d'obtenir  ne  sont  donc  pas  complettes.  Nous  Terrons  lout-« 
JH^'heure  co  qu'il  y  faut  ajouter* 
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Bpbérîque  ENE'.  Par  l'effet,  de  ce  déplacttiïcttt,  tUc  cou- 
pera la  nouvelle  position  de  Téquateur  en  y  *  ;  et  le  point 
r^^  sera  la  nouvelle  position  du  point  équinoxial  vrai.  De 
sorte  que  l'on  comptera  les  longitudes  âc  y^  vers  E'  , 
et  les  ascensions  droites  de  y  ^  vers  Qf^ 

Maintenant  il  faut  savoir  qu'en  supposant  l'obliquité  de 
l'écliptique  observée  à  la  première  époque ,  la  théorie  de 
l!attractioiii  fait  conimitre  pour  une  antre*  époque  quel- 
conque ^  i*.  l'arc  ty'  ou  la  précession  du  point  équî- 
noxia}  sur  l'écliptique  fixe  de  lySo  ;  a^.  l'angle  Ex' (^4 
obliquité  de  l'équateur  sur  cette  même  écliptique;  3*.  l'arc 
y'T//  ou  le  mouvement  du  point  équinoxial  en  ascension . 
droite  ;  4*-  enfin  ,  l'obliquité  de  l'équateur  sur  l'écliptique 
mobile  ou  l'angle  E^x-'Q! -  Avec  ces  données  ,  rien  n'est 
plus  facile  que  de  transporter  les  catalogues  des  astres 
d'upe  position  à  l'autre  ,  et  de  calculer  quelles  seront  ou 
quelles  ont  dû  être  les  longitudes,  latitudes,  ascensions 
droites  et  déclinaisons.  Cette  recherche  n'est  exactement 
qu'une  simple  transformation  de  coordonnées. 

£n  effet,  connaissant  les  longitudes  /  et  les  latitudes  7k 
rapportées  à  la  position  primitive  de  1750,  on  ajoutera 
aux  longitudes  l'arc  de  précession  Y  y'  sur  l'écliptique  fixe^ 
arc  que  nous  nommerons  4  >  les  longitudes  Z  -}-  4'  et  les 
latitudes  A  détermineront  la  position  des  astres  sur  l'éclip- 
tique fixe  ponr  la  nouvelle  époque  que  l'on  aura  consi-* 
dérée.  Comme  on  connaît  aussi  l'angle  Ex^Q' ,  obliquité 
de  l'équateur  sur  celte  écliptique  à  la  même  époque  ,  on 
pourra  calculer  avec  ces  données  les  ascensions  droites  et 
les  déclinaisons  relativement  à  la  nouvelle  position  Y'Ç' 
de  l'équateur.  Nous  les  nommerons  a'  et  J'.  Pour 
les  obtenir ,  il  suffira  d'appliquer  les  formules  de  la 
p§.58.   .^  ^ 

Mais  ces  arcs  sont  cpmptés  à  partir  du  point  équinoxial 
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r'  :  pour  Jes  ramener  .à  Féquitmxe  vrai  HT^  ,  U  suffit  ië 
jelrancher  de  toutes  les  ascensions  idroites,  l'arc  T'Y^^> 
©a  le  mouvement  du  point  équinoxial  «n  ascension  droite. 
Soit  a'  cet  aie.  Alor^  les  ascenaons  droites  ô'  — «^'  et  le* 
déclinaisons  d^  seront  les  éléti^ens  de  Tastre  relativement  à 
la  nouvelle  position  de  rëquateuretdu  point  équinoxial  vrai 
y"  ;  et  comitie  on  connaît  aussi  Tangle  E^  <  ^Ç'i  obliquité 
apparente  de  récKp tique  ïur  ^équàteur  pour  h  nouvelle 
époque  ,  on  pourra  aisément  calculer  les  ibngitudcs  et  le* 
latitudes  pour  cette  même  époque  ,  relativement  à  réclîp-* 
tique  mobile.  Ce  sera  encore  ûtit  application  très-simple 
des  formules  de  la  page  58.  Par  ce  moyen  on  aura  les 
ascensions  droites  des  astres ,  leurs^  déclinaisons  ^  leurè 
longitudes  ,  et  leurs  latitudes  ,  rapportées  à  la  nouvelle 
position  de  Téquateur,  de  l'édi^^qute  *t  du  point  équi-*- 
HOixial  Y  '^  -   * 

Nous  avons  supposé  la  nouvelle  époque  poôtérieure  3^ 
iySo.  Si  elle  était  antérieure,  les  raisonnemens  seraient-les 
mêmes  ,  le  signe  seul  des  quantités  changerait.  La  préces- 
sion '  Ty/ ,  au  Keii  d*ê:re  ajoutée  aux  longitudes  ,  devrait 
en  être  retranchée  ,  et  le  iftouvetncnt  du  point  équinoxial , 
au  lieu  d^étre  soustrait  de  l'ascension  droite  a^ ,  s'y  ajou- 
terait.  Tout  cela  Va  de  soi-ménie  dans  les  formules  ,  en  y 
supposant  le  tems  positif  pour  les  époques  postérieures  à 
lySo,  et  négatif  potir  les  autres  (*). 

La  nécessité  de  ces  réductions  se  fait  sentir  quand  oa 

(*)  Prenons  toujours  pour  origiBe  l'équinoxe  de  175©  ,  et  nomfnonf 
•4-  4  la  rétrogradation  du  point  équinoxial  sw*  Pécliptique  lire  j. 
Jusqu'après  un  nombre  t  d'*années  comptées  depuis  cette  époque  ,  t 
devant  être  supposé  négatif  pour  les  anttées  antérieures  ;  désignons 
aussi  par  /^l'obliquité  de  l'équateur  sur  TécUptique  fixe,  on  aura) 
par  les  formules  de  la  Mécanique  céleste  ^ 
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Yetit  calculée  des  positions  d'étoiles  très^ancîennement  ob— 
•etvécs  par  les  astronomes^  et  l'accord  des  obserratioM 
•▼ec  ks  résuUats  des  formules  en  démontre  la   rigueur. 

^=<.  i55".59a7-4'3».TT0ip  4*  4'''^55e!isin|«.  iSS^.Sg^;  4-950.0733} 
— 7<».55SoSc08<.99".i2a7 —  io.757!ism<.43".o446» 

f^=  26.0812  —  00.36766—  i<».8i876cos[t.i55".5927  +  950.0733}^ 
+  00.608^7  cos't. 43 '•«44^ — ao.84c36.sm  £.99".  1227,  , 

On  a  vu  d'ailleurs  précédemment  quVn  nommant  vl'  la  rétrogradation 
tôrrefi])ondante  des  équinoxes  sur  l'écliptique  mobile ,  et  désignant 
par  V  TobliquiLé  apparente  de  Téqualeur  sur  Fétliptique  knobîlè  y 
im  a  pour  une  époque  quelconque,  à  pAr^rd^  ^T^o^ 

•SP'irrt.  i55".59îi7—io  .4^^823  sint.43".o44<^,-»-Go,2îio38  6inn,49'',56i3 
/^'=£a6o.o8ia— i*.û33o48inï.99".i4«7.— iO•,7353*i.rin>t.2l",5M5v 
Quand  on  aura  calcuié  ^>  "¥*  tX.  V^  ofl  »lirtk  -*- — ;?-—  pouf  1» 
^  cos  f^        ■ 

mouvement  du  point  équinoxial  en  ascension  droite  y' Y",  et  en  suivant 
la  marche  que  nous  avons  indiquée  dans  le  texte,  Ob  aura,  d''après 
ces  valeurs,  tous  les  changcmens  nécessaii-es  ;pour  réduire  les  posi^ 
tiens  apparentes  des  astres  de  Tépoque  de  1760  à  une  autre  époque 
quelconque  antérieure  ou  postérieure  »  mêma  de  deux  mille  ia)S\^  «n 
qui  suffit  aux   besoins  de  Tastronomie. 

D'apris  la  valeur  précédente  de  "SP" ,  en  disant  varier  t  d'une  uoité^ 
on  trouve  le  mouvement  annuel  des  équinoxes  sur  Fécliptique  fixe  égal  k 

i55",59îi74-io",4ooi  cos  J  f .  i55",5927+95o,0733| 

,     4-ii;'y^87  8in. /•99",i«37— i^.ieSi  eo»f43",ô44é 

pour  1 760  on  a  1 1=  o ,  et  celte  expression  devient 

1 5$"^7  +  o",8o34  -  1  '%  rSSi  =  i55'Vao8o , 

Dte  m^mè'en  ibisnnt  varier  t  d'nne  uuité  dans  la  valeiir  de  V ^  en 
trouve  le  dian£;ement  annuel  d'obliquité  de  Féquateur  sur  Pécliptique 
iixe  de  1 7Ô0  ^al  à 
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Nous  nous  oCcupei'ons  plus  tard  de  ces  applications ,  et 
nous  en  montrerons  l'usage,  soit  pour  vérifier  la  vérité 
de  quelques  observations  fort  anciennes  ,  soit  même  pouf 
fixer  l'époque  de  quelques  événemens  historiques. 


4",4445  sin  ^t .  i55",59a7  -4-  950,0733}—  o",3437  sin  *.43''o446 

—  4" «4518  CCS  «.96",  1227 

£11  développant  le  premier  terme ,  cette  expression  prend  la  forme 
suivante 

®'^M37{8in^i55''59a7--8in<.43'',o446}H-4'',43i8[cost.i55'',5927-.cos«.99'',ia27j^ 

Spus  cette  forme  on  voit  qu'^elle  est  nulle  q[uand  t  =  o  ,  positive  quanid 
i  est  positif ,  et  négative  quand  t  est  négatif*  La  yarîatioft  annuelle  dû 
Féquateur  sur  Tédiptique  fixe  ne  conmience  donc  point  par  êu«  cons- 
tante. Elle  est  d'abord  nulle  ,  et  ensuite  elle  s'accélère  proportionnel^ 
lement  au  tems  ;  car  si  on  développait  l'expression  précéda  te  suivant 
les  puissances  du  tems ,  en  se  bornant  à  la  première  ,  les  termes 
affectés  de  cosinus  se  détruiraient  mutuellement,  et  les  autre»  se* 
réduiraient  à 

f. 0^,34  37  {sin  i55",5ga7—  sin43",o446} 

résultat  qui ,  étant  évalué  numériquement  ,  deviendrait  ...**..« 
H- t.o",oooo6o74«  D'après  la  '  théorie  des  mouvemens  uniformément 
accélérés  ,  il  s'ensuit  que  le  changement  total  d'obliquité-  après .  le 
tems  t  serait  égal  au  produit  de  l'accélération  annuelle  par  la  moitié 
de   t ,   c'est-à-dire  qu'après  le  tems  t  robliquité  f^  deviendrait 

^-4- r. 0^,00003037 . 

Cest  ainsi  que  dans  la  chute  des  corps  graves  l'accélération  étant  pro* 
portionnelie  au  tems  ,  les  espaces  parcourus  sont  proportionnels  au 
carré  du   tems. 

Ces  résultats  diffèrent  beaucoup  de  ceux  que  nous  avons  obtenus 
pour  le  changement  annuel  de  l'obliquité  de  l'équateur  sur  Técliptiqus 
mobile ,  alors  l'expression  de  ce  cbangemenl  était 

—  o  ',2486  sin  «  .43",o446  —  I  %6o83  cos  t .99"iaîi7. 
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65.  Pour  le  moment  ',  nous  nous  contenterons  de.  faire 
remarquer  les  conséquences  qui  résultent  de  la  mobilité 
de  récHptique  ^  relativement  à  ip  mesure  dà  temsi.  Nous 
avons  dit  qae  Le  ^ur  sydéraL  avait  pour  ihesuxe  Tinter-^ 
valle  de  tems  compris  entre  deux  retours  consécutifs  d^une 
même  étoile  au  méridien,  cet*  intervalle  étant  supposé 
corrigé  des  effets  de  la  précession ,  de  Fabcrràtîoii  et  de  la 
nutation.  £n  d^aùtres  termes,  cela  revenait  à  rappdrter 


ou  bien  en  transformant  le  dernier  terme  pour  mettre  en  évidence  Iji 
partie  constante 

—  i",6o85  —  o^2486»in  f  .45'',o446  4-  S^jîiCe.sinVf  .49%56i3^ 

«insi ,  outre  les  termes  proportionnels  au  tems  et  auK  diverses  puissances 
du  tems  ,  elle  contenait  ,1e  terme  constant  —  i",6o83^  dont  noiv 
ne  retrouvons  plus  Tanalogue  dans  les  variations  .d''ql))i^ité  de  T^^l^^' 
teur  ^ur  récliptique  fixe. 

La  raison  de  cette  différence  tient  à  celle  des  causes  qui  pro-^ 
duisent  ces  deux  phénomènes.  L'attraction  du  soleil  et  de  la  lune, 
si  elle  agissait  seule  ,  produirait  une  précessioÀ  cdnsftaiite  ëgale  & 
l56'',5927  ,  et  elle  ne  changerait  point  Tobliquitë  de  FéqnateUr  sur 
récBptique ,  qui  alors  serait  fixe.  Mais  par  Teffet  de  FattEaciion  des 
planètes ,  IMcUptlque  vraie  se  déplace  dans  le  dcl  ,  et  entraîne  ces  deux 
astrc^  avec  elle.  Alors  leur  action  change  et  produit  une  petiie  varia- 
tion dans  Tobliquilé  de  Téquateur  sur  l*écliptique  fixe»  Cette  variation , 
d^abord  insensible ,  s^accélère  proportionnellement  au  tems  ,  et  le  chan- 
gement absolu  d^obliquité  qui  en  résulte  est  prOpdrtioniïel  au  Carré 
du  tems.  Mais ,  en  outre ,  Tattraction  des  planètes  qui  déplace 
l'édiptique  vraie  l'incline  aùisi  sur  récliptique  lixe.  Cette  autre  varia- 
tion annudle  est  d'abord  consUuiQ  ,  «t  son  eCfet  est  proportionnel 
nu  tems.  Or  l'obliquité  apparente  que  nous  observons  est  la  diffé- 
rence des  deux  inclinations  de  l'équatear  et  d©  récliptique  vraie  sur 
récliptique  fixe.  Cest  Texccs  de  la  première  sur  la  seconde}  c'est 
donc  la  différence  des  deux  résultats  précédens,  et  voila  pourquoi 
son  expreuion  ,  que  nous  venons  de  développer  ,  contient  les  deux 
fcnrefl  de  variatious  qui  Icsf  caractérisent. 

;è.  7 
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rëtoilè  à  l'ëqtiinôxe  moyen  y  ^  et  à  la  rendre  immobile  tè^ 
lativement  à  ce  point  dans  Tintervallc  d'un  jonr.  Par 
conséquent  la  durée  du  jour  sydéral  se  trouyah  réellement 
mesurée  par  les  retours  cohsécutifs  du  point  équinoxial 
moyen  T/  au  méridien.  «Tappelle  ici  ce  point  T^  i^inoxt 
moyen ,  pour  le  distinguer  de  Féquinoxe  vrai ,  qui  oscille 
autour  de  lui  en  rertu  de  la  nntatîon. 

Mais  )  d'après  ce  que  nous  venons  de  découvrir  ink*  \t 
déplacement  séculaire  de  Fécliptiqne ,  le  point  équînoxial 
fil  ne  répond  pas  toujours  au  même  point  physique  de 
Véquateur.  tl  est  au  icotitraîre  mobile  sur  ce  grand  cercle  , 
et  son  déplacement  après  un  intervalle  de  tems  donné  , 
est  mesuré  par  l'arc  Y'r  ^ ,  cotnme  nous  venons  de  le  Voir 
dans  la  fig.  7.  La  petite  portion  de  ce  mouvement  propre  ^ 
qui  répond  à  une  rotation  da  ciel ,  fait  donc  réeliemciit 
partie  du  jour  sydéral  ;  de  même  que  lès  ai-cs  dîuirnèt 
décrits  sur  l'équateur  par  le  soleil ,  en  vertu  dé  âoh 
mouvement  propre  ,  font  partie  de  la  durée  des  jours 
solaires.  Si  le  mouvement  du  point  équinoxial  y^  était 
sensiblement  inégal ,  les  durées  des  jours  sydéraux  se- 
raient inégales  comme  le  sont  celles  des  jours  solaire^. 
Mais  la  lenteur  de  ce  mouvement  eaU  telle,  que  l'effet 
de  ses  variations  produirait  à  peine  quelques  miimtés 
sur  la  durée  totale  de  plusieurs  imilUoris  d'années.  L'in- 
fluence de  ces  variations  sur  la  détermination  du  tems 
absolu ,  est  donc  tout-à-fait  insensible  ,  dans  l'intervalle 
des  époques  que  lés  astronomes  ont  jusqu'à  présent  besoin 
de  considérer.  Ainsi ,  en  les  négligeant ,  on  peut  tou- 
jours considérer  Ife  jour  sydéral  comme  une  période  de 
tems  constante  ,  dont  la  durée  est  mesurée  par  l'ititërvàllce:: 
que  l'équinoxe  uniformément  mobile  Y^  emploie  pour 
,  revenir  au  méridien. 

A  la  seule  inspection   de  Jb^^.  7^   on    peut   facile* 
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ment  se  rendre  idiiiiipt*  d'iin  pkénoaiènîe  ^é  j^ai  annoncé, 
prëcëdemn^ent.  Cesl  que  le  déplacement  de  Féciiptiqite 
causé  par  l'attraction>  dès  planètes,  modifie  un  peu  la  pré* 
cession  que  nous  ob^rvoris  ,  et  la  rend  un  peu  pW»  petite 
^tfe  celle  qui  a  lieu  sur  récliptlqioe  fixe.  Pour  nous  tm  àasut^ 
refy  nommons  Y;  le  point  physique  de  Fécliptique  mobile  ^ 
qui,  à  l'époque  de  rySo,  coïncidait  avec. le  point  y  d^ 
réclipti que  fixe.  Lorsque,  après  un  certain  lâps  dp  Hm^f 
ces  «deux  plans  se  sont  détachés  Tun  de  Tailtrf^ ,  Téqui--^ 
lïoxé  vrai  vient  en>  V//,  et  Tare  Y^Y^  compté  sur,  l'é-^ 
diptique  mokiie  est  la  préccssioa  apparenti)  qpe  pa^s 
observons  (*).  Il  resté  à  prouver  quA  cet  arc  est  n^oindru 


(*)  Comme  le  point  Y,  qui  sert  ici  d'^origine  sur  rédipii({ae  mobile 
ne  laisse  point  de  trace  sur  cette  éclîptique  ,  on  se  demandera  peut- 
être  comment  il  se  fait  que  Tare  Y^Y''  soit  la  préotssîon  apparentiè 
^oe  Ton  oftse^Te.  Péûr  lé  «OMceVoir,  nippeloo»*noiii  te  que  cTcst 
<|uc  la  pt^ceaaioo  apparente  :  f'cn  la  diflT^reiice  de  loagi^ide  d'ui^ 
«aêmc  point  du  ciel  ^  par  exemple  d^inie  même  étoile  ,  sur  Téelip- 
tique  mobile ,  à  deux  époques  différentes.  Supposons  que  dans  la 
première  position  de  Técliptique  il  se  trouvât  ime  étoile  préci^mênt 
ail  point  équinmcial  Y  •  La  longitnde  et  ht  déclinaison  d«  «eU»-  étoile 
•araient  miBea  à  eéite  époque.  IVUés  l'écliptique  venant  à  «e  déplaceri 
le  pom«,  ë<{iiiiioxial  ae  déplace  et  passe  en  Y"'»  Alors  les  cooi^doo'* 
sées  de  Técoile  Y  ?apportées  à  Téqninoxe  vrai  ne  sont  pln^  nuUfp, 
S^  de  cette  étoile-  on  mène  Tare  yP"  perpendiculaire  à  la  noi^- 
telle  éclépttque^  cet  arc  sera  la  latitude  apparente  de  l'étoile  Y, 
et  Tare  Y^'P'  sera  sa  longitnde  i^parente.  Or  dans  le  triangle  spbé^ 
riipie  JSxP'  qui  est  reclAngle  en  i^' ,  »  l'on  nomme  jYy  =  h  ^P's^i^ 
et  Tan^e.iV  s:  « . ,  on  a^ra 

tang  c  =  tàng  ^  cos  n  ^ 

ou 

tang  h  —  tang  c  3=  a  tuig  h  ai?i«  lu, 

bu  enlîn 

ffin  (  A  —  <^)  =s  a  eoi  c  sin  A  .  sin»  ~  A. 
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que  Y  Y%*  qui  «st  la  précession  sur  Técliptique  fixe  dans  le 
même  intervalle.  Or,  cela  est  très-facile  ,  car  puisque  X 
et  Y  ;  répondaient  originairement  aux  mêmes  points  phy-< 
siques  sur  les  deux  écliptiques ,  les  arcs  Nr  j  JVy,  comp- 
tés depuis  le  point  N  où  ces  deux  plans  se  coupent ,  sont 
égaux  entre  eux.  Maintenant  la  partie  Nr  "  du  premier  est 
évidemment  plus  grande  que  l'arc  Nf  '  de  l'autre ,  puis- 
que l'angle  aigu  iW^Y',  obliquité  de  l'équateur  sur  l'é- 
cliptique  tnobile,  est  moindre  que  l'angle  obtus  Nx'iM^ 
qui  est  le  supplément  de  l'obliquité  du  même  équateur 
sur  l'éclipiique  fixe.  Il  faut  donc,  par  compensation, 
que  v/Y^  soit  moindre  que  t'y  »  c'est-à-dire  que  la  pré- 
cession apparente  soit  moindre  que  celle  qui  a  lieu  sur 
l'écliptique  fixe.  Dans  tout  ceci  nous  regardons  le  point  y  ^ 
comme  l'équinoxe  vrai ,  parce  que  nous  faisons  abstraction 
de  la  nutation.  '         .        . 

Si  de  l'équinoxe  vrai  Y^  on  mène  l'arc  de  grand 
tercle  Y  "P  perpendiculaire  à  l'écliptique  fixe  ,  il  résulte 
de  la  petitesse  de  l'angle  iV^que  les  arcs  yP,  Y/  Y^^  seront  à 
fort  peu-près  égaux  entre  eux  (*).  Ainsi  en  nommant  ^ 

■  '  '       ■■      '  j  "  ■  "  ■  "  '  ■ 

On  voit  donc  que  si  Pangle  n  formé  par  les  deux  écliptiques  est 
très-petit ,  le  sinus  de  A< —  c ,  et  par  conséquent  la  difierence  A  —  c  des 
côtés  JVy  et  NP"  sera  encore  bien  plus  petite ,  parce  que  '  sin*  {  n 
est  une  fraction  bien  plus  petite  que  an  /i.  On  peut  donc  «  en 
négligeant  les  quantités  de  cet  ordre ^  supposer  ces  cotés  égaux; 
et  comme,  par  construction  iVY  =iVY^,  on  aura  iVP*"tf=iVY,, 
c''est-à-dire  que  !e  point  P*  coïncidera  ai*ec  le  point  Y,  j  par  conséquenc 
Y  Y^  sera  la  différence  de  longitude  apparente  de  Tétoiltr  Y  dans  le* 
deux  époques  que  Ton  considère.  Ce  sera  donc  la  précession  ap- 
parente dans  rintcrvalle. 

(*)  En  effiît,  on  a  déjà  par  construction  JVy  =  iVY,;  on  démon- 
trera ,  comme  tout-à-rheure ,  que  dans  le  triangle  sphériquc  iV'Y"-P 
lectanglc  en  P  ,  le  coté  ^P*'  diflère  extrêmement  peu  de  Th^^thé- 
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la  précession  sur  rëcliptique  fixe,  et  ^*  la  f récession 
sur  l'éclipiique  mobile ,  l'arc  y  'P  sera  à  fort  peu-près 
égal  à  «4/ — ^\De  plus,  dans  ce  même  triangle  r^Pr^\ 
on  connaît  encore  Tangle  P  y^'y'^  obliquité  de  l'équateur 
sur  l'écliptiquë  fixe.  Arec  ceà  données  ,  on  peut  calculer  le 
%;6té  T'y 'S  qui  est  le  mouvement  séculaire  du  point  équi-' 
noxial  en  ascension  droite^  ^t  Pr^^  qui  est  son  memement 
^séculaire  en'  latitude.  Mais  comme  •  ces  arcs'  sont  en- 
core fort  petits,  même  quand  on  remonte  aux  obiser*- 
vations  les  plus  anciennes ,  il  suffît  de  résoudre  le  petit 
triangle   y'y"P  comme  s'il   était  rectilignc.   On   trouve 

ainsi  T'Y'/ =il3l;    r^iPzzz  {-1^ —  V  \  tang,  F;  en 

COS  V  t  J  w 

nommant  F  l'angle  Yy'^Y^  »  c'est-à-dire  l'obliquité  de 
l'équateur  sur  l'écliptiquë  fixe.  On  voit  par  là  que  ces 
quantités  sont  liées  an  mouvement  en  longitude-,  et  l'on 
voit  de  plus  comment  elles  en  dépendent  (*).  Remar- 
quons que  le  moiivemenl  du  point  équinoxkd  Qp  ascen- 
sion droite  est  dirigé  d'occident  en  orient ,  et  que  son 
mouvement  ént  latitude  Pest  du  nord  an  sud  de  Fédipti(|ue 
fixe. 

66.  J'ai  rapporté  plus  haut,  dans  les  notes,  les  formules 
rigoureuses  que  la  théorie  donne  pour  calculer  ces  valeurs 

^»—  <  I  II  I       ■  .  I  ■ 

nuse  iV  Y^'  et  peut  lui  être  supposé  é^  quand  on  néglige  les  quan- 
tités de  Tordre  du  carré  de  sin  \n*  Or ,  si  des  arcs  égaux  iVY,  iV  Y^  on 
retranche  les  arcs  égaux  NP  ,  JHx"  les  cestes  seront  aussi  égaux  , 
c'est-ài-dire  que  L'on  aura  xP  ^^  T^Y"»  C'est  )a  proposition  énoncé* 
dans  le  texte. 

{*)  Si  je  propose  de  résoudre  ce.  petit  triangle  *  conune  recûligne., 
ce  nVst  que  poiur  plus  de  briéyeté.  On  parvient  ainsi  aux  mêmes 
résultats  que  Ton  obtiendi>ait  en  le  résolvant  comme  sphéiique  ^  et 
ayant  ensuite  égard  à  la  petitesse  de  Tangle  a.. 
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jrelativexa^^nt  à  yme  époque  quelconqjue ,  et  (>our  déterr 
miner  tous  \es  aij^tres  élémens  du  lieu  apparent  des  astres* 
Xi'opération  se  réduit  it  un .  simple  changement  de  coor- 
données. Mais  iorsqu^on  se  borne  à  un  petit  nombre  djc 
siècles,  avant  ou  après Tépoque  dje  lySo,  que  nous  avons 
choisie  pour  point  de  départ,  comme  les  variations,  qup 
xes  coordonnées  éprouvent ,  .devreon^ent  très-peu  çonsidé-^- 
rables ,  le  calcul  se  simplifie  par  cette  ^considération  ;  f Ibt 
l'on  peut  exprimer ,  par  des  forpiules  générales  et  fort 
amples,  les  petites  corrections  qu'il  faut  faire  aux  élément 
primitifs)  pour  les  .transporter  à  l'époque  que  l'on  a 
choisie.  C'est  ainsi  que  nous  en  avons  usé  dans  la  pag.  Sj^ 
relativement  aux  effets  de  -la  précession  sur  l'ascension 
droite  et  ia  dédinaisQn  4es  ^stives,  d^ns  un  court  espace 
de  tems  ^*)  :  et  en  général  cette  méthode  approximative 


(*)  Comme  dans  cei  réducUons ,  qiie  nùiaa  ^txposeroi»  tont-à- 
rhcure  ,  il  è«t  Bécessaire  d  «yok*  ëgatd  i  Ja  '▼«riaiion  d'oUiqtâié 
produite  pai*  le .  diâpiacemcnt  ée  réquatem*  et  de  Vtçkpûqvfiy  il  qou^ 
sera  dka  à  présent  utile  de  calculer  les  variations  ^ue  de  semblables 
cbangemens  peuvent  produire  sur  les  coordonnées  angulaires  par  les»- 
queVes  la  position  des  astres  est  déterminée. 

Supposons  d^abord  récliptîque  fixe  { -donnons  «  l^léq)aaleur  un  petit 
inouvement  de  roution  autour  de  la  lïffie  des  équiooxes ,  de  manière 
à  augmenter  Tobliquilé  d^une  petite  quantité  «'  j  il  n'en  résultera 
aucun  changement  dans  les  longitudes  et  les  latitudes ,  puisque  le 
plan  de  l'écliptique  et  la  ligne  des  équinoxes  ,  d'oîi  ces  arcs  se 
comptent ,  ne  sont  point  déplacés  j  mais  les  déclinaisons  et  les  ascen- 
sions droites  changeront  d'une  petite  quanlité.  Pour  apprécier  Teffct 
qu'elles  éprouveront ,  reprenons  les  formules  de  la  page  58 ,  qui 
dounent  leurs  valeurs  en  fonctions  des  longitudes  et  latitudes.  NouÂ 
aurons ,  en  consei^vànt  les  mêmes  -déuomHiations , 

sin  K.cos{(p' — uX  ,     sinff' — ») 

tun  £{  =r  * 1  y       Ung  a  =  tang  /  .  "        — ■; y 

cosf  âiu.^ 
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csjt  d'un  us9jg«  contii^iiel  pji  astronomie ,  poiir  r^dpire  les 
observation^  des  astres  à  ^ne  méipc  position  ^e  Tëqua- 
teur  (t  di^  point  ëqqiqoxial  ^  ^fin  de  les  rendre  coipparables 
.  entre  elles. 


où  f'  est  un  an^Ie  auxiliaire  tel  ^u^oa  ait 

ami 


tang  f  =r 


tangA 


Ij^attnaqt ,  m  Tobliquité  augmente  de  la  petite  qnantité  u  y  i  et  A 
restaot  les  mâmef ,  Tangle  f  ne  Tnriera  point  f  mai»  d  tx  a  change- 
ront^ et  en  représentant  par  d'  et  a  leiir^  npuyelljes  valeurs,  on 
aura 

.      ,.        sinAcosff'  — ^-rV}  ,  ,sinU  — #—•.'} 

»in  tf  =r 1 . 1 5    tang  a  •=  tang  /  — 4 — I  y 

eoft  f  sin  p 

Tangle  #'  étant  1$  même  qu^auparaVant.  Hctrgpjçhgqt  ^e  ces  équations 
les  précédentes ,  il  Tient 


.7  I  cosU —•.  —  •'} —cosj^'  —  «.(î 

C'  OQS»  J 

_     fsin(^'  —  «  —  g,')  —  ai»  (p'  — I.)  )  . 

ttiQga    -.tMI|Çfl=Bt«»g/.-{— ^ •' .■/  ;!!■    l!\ 7-^>y 

S  siu  ^  } 

ou,  ei^  empfojrant  nos  transfonaations  acoo«tniné«i, 

•    1  /jf/       JN        t/*        ,x         sinAainf»  sin (/— •»  —  §«•') 

8in^(i'— </)cos|  («r -»- c/)  = -*-— ^ = — -y 

ooaf 

.    f  ,        1        — ,!itang/cosaco8a'siiïîie'co«(f  — ••— 5») 
im  < a  ^a>  =  . — *  * 

V  '  sin  ^ 

Ce  sont  les  formules  rigoureuses ,  et  l'on  en  tirerait  d*  -^  d  par 
des  séries  analogues  à  cdles  qui  noua  ont  «erri  dans  le  premier 
livre,  pour  les  parallaxes  ^  mais  puisque  nous  supposons  •'  fort 
petit,  on  voit  que  les  variations  d* — d^  a* — a  de  la  déclinaison 
et  de  TaSccosion  droite  sont  très-|>etites  du  même  ordre.  Si  l'on  se 
^fUe  f^x  premières  pi;^wanoe«  die  ces  vs^iations,  on  pourra  subs- 
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Celte  sîmplîficalîon  est  fondée  sur  lin  principe  '3'àhâ-'/ 
lyse  qui  peut  être  utile  'dans  beaucoup  de  circonstances.' 
Quand  on  exaraiiie^les  effets  simultanées  de  plusieurs  causes 
de  variations  fort  petites  ,  on  peut  dans  l'approximation 


tituer  leur  rapport  à  celui  de  leurs  sinus  ^  on  pourra ,  de  plus  , 
supposer  d^=d\  ti-=.a*  ettiH^zo  dans  les  autres  termes  de  Fëqua* 
tton.  On  a  ainsi ,  par  approximation  ^ 

i«'sinAsèii{^'r~M}         ,  -rotang /cot'^cosf^' — #î   ' 

</—</=  : -t-^ 7-^?     «—  fl=5  ; ; — ^ Î-* 

I     o       cosavcos-f»  aunf 

On  peut  éliminer  de  la  première  valeur  sîn  (  p' -*  #  )  ,  et  de  la 
seconde  cos  (©  —  •»).  au  moyen  de  leurs  valeurs  tirées  des  premières 
équations  d'où  nous  sommes  parus  {  on  aura  ainsi 

or'tang^t.sinA  tang<^  -  i.'co8»a8in£?.tang/ 

d'-^d^ ;^ -j   a  — a=  t- ; — •^ 

cos'atEing/  j  ^        sm^'tang^ 

ou ,  en  substituant  pour  sin  \  tang  f  sa  valteur  sin  /  cos  A , 

w'  tang  a  -..     .-.^',.i,.«—  î»'cbs*  «i  sin  </ 

iV^dzzz  -.oosAcos/,     a'  — a=- ; • 

cos  d  COSA.COS* 

Maintenant  ptt-Tm  Teste-  î^w  qu'à  remM-quer  que  dans  le  tnangto 
•phérique  formé  parole  pôle  de  l'écliptique,  le  pôle  de  Tëquateur 
et  Fastre,  on  a  )<«ômme« nous  Savons  dqa  ^otnrcilt  employé  ^ 

cos  a  COS  \ 

•  cos/  cosrf' 

ce  qui  donne 

__^cos  a  cos  d  =  cosA  cos  t. 

Eliminant  donc  cos  A  cos  /  par  cetDc  valeur,  il  reste 

d'  -^  dzs  V  sipi^ ,    .   »  «'  -T  4»  =?,*r>«  ,ÇQS  a  tang  d  y 
à'où  Ton  tire  "  '    ' 

«/'.=;</,-+••»'  8Ân  a  ,  a'  =  a  —  •'  cos  a  tang  ^, 

On   voit   que  la  Tariatiou  Je  la  déclinaison^  tst  nulle  ttir  le  point 
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u  borner  à  évaluer  chaqne  effet  séparément ,  et  regar- 
der Peffet  total  comme  la  somme  de  ces  résultats  partieU. 
C'est  ainsi  que  plusieurs  sons  simultanées  peuvent  ébranler 
l'air  à>la-fois  et  rester  distincts  }  c'est  ainsi  que  sur  la  sur- 
face d'une  eau  tranquille ,  lorsque  de  petite  ondes  s'y 
propagent  circulairement ,  si  l'on  vient  à  exciter  une 
nouvelle  agitation  dans  un  autre  point ,  les  ondes  qui 
en  résultent  se  répandent  sur  la  surface,  comme  si  elles 
n'avait  point  été  troublée,  et  dans  les  points  où  elles 
se  croisent ,  l'élévation  totale  de  la  petite  vague  ne  diffère 
pas  sensiblement  deileur  somme.  Il  en  est  de  même  de 
tous  les  mouvemens  très-petits  ,  et  c'est  là  le  principe 
qui  en  Ëicilîte'  Tapproximation. 


ëquinoxial ,  et  qu'acné  est  la  plus  grande  possible  quand  TascensUm 
droite  est  de  ibo  grades  j  alors  on  a  </'  =  </+  m'',  et  tout  Fef&t 
de  la  variatioir  de  VohliqmU  se  porte  sur  la  déclinaison. 

Supposons  niaiutenAnt  Téquateur  fixe ,  et  faisons  tourner  IVcIiptiqua 
autour  de  la  ligne  des  équinoxes ,  de  manière  à  augmenter  Tobliquité 
d^uue  petite  quantité  »'^  alors  Pascension  droite  et  la  déclinaison 
resteront  les  mêmes ,  mais  les  latitudes  et  longitudes  changeront.  Oa 
calculerait  ces  variations  par  la  méthode  précédente ,  mais  on  peut 
obtenir  tput  de  sui^e  leurs  -valeurs  d'api;ès  une  remarque  que  nous 
avons  dé^a  fyits  plusieurs , fois,,  c'est  que,  la  latitude  est  ,tput-à-£ût 
analogue  ^  la  déclinaison  ,  et  la  longitude  à  Tascension  droite ,  ^e  sorte 
que  ces  quantités  sont  exprimées  les  unes  par  les  autres  de  k  même 
manière)  en  changeant  seulement  le  signe  de  Tobliquité  ».  Puis 
4pnc  que  nous  supposons  ici  une  augmentation  de  Tobliquilé  comme 
danp  h,  cas^  précédent ,  o.n  aura  par  analogie    . 

a'  =.  X  —  «•"  sin  / ,  /'=;/+  •  '  cos  /  tang  x , 

qui  donneront  les  nouTelles  valeurs  de  la  latitude  et  de  la  longitude* 
Nous  avons  supposé  un  accroissement  de  l'obliquité  j  si  Ton  voulait  que 
ce  fût  une  diminution  ,  il  n'y  aurait  qu'à  fiiire  •  et  •''  négatift  dans  Un 
résultats. 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


ïoÇ  A5!rR01flOMIK 

^7.  Lorsqu'on  se  borne  à  transporter  les  positions  de» 
^res  d*une  époque  à  une  autre  peu  éloignée ,  le  dépla- 
cement de  l'équateur ,  celui  de  Técliptique ,  et  le  chan- 
gement d'oUiquitié  de  l-équateur  sur  réciiplique  £xe  ,  et 
sur  réciiplique  mobile ,  sont  des  mouv^emens  très-^petits 
auxquels  on  peut  appliquer  le  principe  que  nous  venons 
d^exposer.  Ainsi ,  quand  on  aura  calculé  les  valeurs  ab- 
solues de  ces  cbangemens  dans  l'intervalle  des  époques 
que  Ton  considère ,  il  suffira  xl'évaluer  séparément  P effet 
que  chacun  d'eux  peut  produire  âur  les  coordonnées  des 
astres.  La  somme  de  ces  effets  partiels  exprimera  la  va-- 
nation  totale  que  ces .  coordonnées  éprouvent.  Par  ce 
moyen  le  calcul  devient  plus  caurt  et  plus  facile;  et  il 
offre  encore  une  approximation  suffisante  ,  lorsqu'elle 
n'embrasse  qu'un  intervalle  de  deux  ou  trois  siècles  (*). 


(*)  Pour  obtenir  ces  formules  approchées ,  nommons  /  et  a  les  longi- 
tudes et  latitudes  des  astres  à  la  première  de*  deux  époques  que  Toa 
considère,  et  proposons-nous  de  le»  calculer  pour  une  autre  époque 
f)ostcrieure  dW  nombre  t  d'années.  Sdon  ce  qui  a  été  dit  dans  le 
texte  ,  et  conformément  à  laj^^.  7  il  fendra  d'abord  ajouter  à  /  le 
mouvement  du  point  équinoxial  sur  l'édiptique  fixe  pendant  rinter-» 
iralle  que  l'on  considère.  On  aura  ainsi  les  longitudes  /  -f-  4  ^ 
les  latitudes  a  rapportées  au  houveàu  point  équinoxiad  f'  sur  fédip- 
tique  fixe.  Dans  cette  nouvelle  position  ,  FoUiquité  de  Téquateur 
fur  récliptîque  llxe  sera  devenue  #-♦-#',  m  étant  cette  obliquité  à 
la  première  époque.  Avec  ces  données  ,  on  calculera  les  dédinaisons  à^ 
et  les  ascensions  droites  a'  rapportées  au  point  équinokial  Y',  et 
d'après  les  formules  générales  de  la  page  58 ,  lexm  valeurs  seront    ' 

sin  <^'  :=  sio  i  «#  +  •' 1  cos  A  sin  H  -♦-  4*  ]■"*"  ^*  j  •'"*"••'}"'*  ^  » 

—  tîiHg  *  sip  î  »  H- «•'}-♦- sîn(/ 4-4)^^*  (*•  ■*"•') 
tans  «or    — r — i-2 — *- r-*— -~-H — : -r-rrr» 

cos(/4.4) 

IVIais  qui  ne  voit,  d'après  ces  formules,  que  le  proUôme  revient  4, 
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hts  xnomttmens    de   Tëquateur    et    de    récliptique  V 

^ul  sont  ^^  doQuées  fopdameol^les  de  ces  calcub,  peur* 

j^eat  ^ 'obtenir  rigourei^scni£oi  au  moyei^  des  formules  que 


CHgitfeuCer  les  longitudes  «le  ht  quantité  4  et  F oi>)iqmté  de  la  quan- 
tité «/,  cette  augmentation  étant  produite  par  un  déplacement  da 
i^équateer.  P^iisque  ces  variutiODS  êtmï  Supposées  fort  •  petites ,  on 
pourra  les  efifectuer  séparément  et  l«r  ajouter  ensemble.  Alors  il  n^ 
a  qvPk  e^Kquer  ici  les  formules  approchées  trouvées  précédemmeic 
pour  Tefiet  de  4a  .précesâon  et  du  changement  de  FobHquité  j  pa* 
ce  mojen ,  on  aura  tout  de  suite 

.a'  =:  a  +  4  |eos  «  +  siu  »  siu  a  taug  d\  —  u  cos  a  tang  â. 

Les  coordonnées  a'  et  d'  ont  poip:  ori^e  le  point  équinoaûal  Y'  anr 
-l'éoliptiqne  fixe  :  pour  les  ramener  à  l'équinoxe  -rrai  Y'S  â  suflit  de 
-retrandier  de  a'  le  mouvement  du  point  équinoxiiail  en  aaoensiOQ 
:droite ,   que  nous  appellerons  /*  :  par  conséquent ,  ^i  nous  appdons 

^^  et  41 '^  les  déclinaisons  et  les  ascensions  droites  «apportée»  à  la 
mouvalle  position  4e  Téqnatenr  et  aTéquinoxf  vrai  y'%  ncnis  aurons  ' 

</''  =  £^  +  4  un  w  eOA  a  +  «  sin  a  , 
a':=.  a^-^ft^  4-4  {cos  M  -f*  sin  « sia  a  taDg4f }  — •' cos  a  tang  d* 

Ici  ,  comme  dans  la  page  100,  nous  appelons  Y"  l'équinoxe  Trat, 
pai'ce  que  nous  Êdsons  abstraction  des  déplacemens  périodiques  causés 
par  la  nutation. 

Il  est  bon  de  faire  ici  une  remarque  qui  est  propre  à  augmenter 
la  précision  de  ces  formules.  Lorsque  nous  avons  calculé ,  par  approxi  < 
matton  ,  les  diffêrens  termes  qui  composent  les  valeurs  de  d'  et  de 
a'j  nous  avons  supposé  a  •=:  a'^  ds^  d*  dans  tous  les  termes  qtii 
étaient  déjà  muliipUés  par  les  petites  quantités  4  et  »^  Cela  reve- 
nait à  négliger  les  puissances  de  4  et  de  u  supérieures  à  la  pré- 
mière.    Mais  dans  la  réalité ,  les  ternes  dont  il  s^agit  contenaient 

a -h  a           d-^rd*  Hm'hu     0     \  ,    _ 
; ;    p    -— .^_  j  ila   ae  raj>portaieni  Jonc  a  la 
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j'ai  rapportées  dans  les  notes  de  la  page  ^if.  Mais  lors^ 
qti'îl  ne  s'agit  que  d'un  intervalle  de  deux  ou  trori 
siècles  )  avant  ou  après  l'époque  de  1750,  qui  sert  d'origine 

valeur  moyenne  dû  ces  <]fuantkésf  ainsi,  on  pourra  leur  conserver 
.celte  eiactitude  en  |irenaDt  pour  a,  d  et  u  les  valeurs  correspoiv- 
dantes  à  Tépoque  moyenne  entrf  celles  que  Ton  considère;  Mais  comme 
on  ne  connaîtra  pas  d'abord  ces  valeurs  moyennes ,  on  commencera 
par  déduire  approximativement  a  ei  d'  des  valeurs  de  a  et  de  £^, 
au    moyen    des  formules   précédentes^   ap-ès  quoi  ,  lorsqn^on    les 

connaîtra  ,  on  mettra  • à  la  place  de  a  et à  la  place  de 

d  dans  ces  mêmes  formules ,  et  en  recommençant  le  calcul   avec  ces. 

nouveaux    élémens  y    on    aura   les   valeurs  de  a'   et    de    cT'    avec 

une  approximation  plus  exacte.  L'avantage  de  ce  procédé  consiste  à 

£iire  porter  rapproximatiQn  sûr  un  plus  petit  intervalle  de  tems. 
Connaissant  Fascension  droite   et  la  décUnaison  pour  la  nouvelle 

époque.i  ftvec  Tobliquité  apparente  de  Féquateur  sur  Fécliptique  moi- 
,  lûle ,  obliquité  que  nous  rq>résenteron8  en  général  par  »  H-  it",  il  est  bien 
,  facile  d''en  déduire  les  longitudes  l"  et  les  latitudes  \*'  relatives  à  cette 

même  époque}  car  d'après  les  formules  de  la  pagç  58,  t)n   aura 

évidemment 

sin  d"cos  j  ^  +  •»-♦-  »"î  .„      tang a\  sin  U-^m-y-  m") 

tin^"=  » 2-?  tang/  = : > 

008^      _  sm  p 

f  étant  un  aâgle  auxiliaire  tel  qu'on  ait 

sin  n'' 


tang«>  = 


tangÉ?" 


Quant  aux  valeurs  des  variations  4  )  f'  9  «'  ?  «•"  qni  entrent  comme 
doonées  dans  les  formides  ;  en  voici  les  valeurs  déduites  des  formules 
rigoureuses  que  f  ai  rapportées  plus  haut. 

£n  représentant  par  t ,  un  nombre  d'annéet  comptées  à  partir 
de  lySo, 

Rétrogradation  da  point  éqoinoxial  sur 
récliptique  fixe  de  lySo ,  après  t  d'an- 
nées  •:  4=  t'i55",2o8o* 
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à  ces  formules,  on  peut^  en  les  de veloppant, en  séries  et  se 
bornant  à  leurs  premiers  termes,  en  tirer  des  expressions 
beaucoup  plus  simples ,  qui  offriront  une  approximation 


Hétrogradatioii  du  point  ëquiooxial  sur 
Fécliptique  Traie 4' ^  t.iS4  »6a7a. 

Di£féreiice  de  ces  valeurs,  ou  mou- 
Temeut  direct  du  point  équiuoxial  eu 
longitude,  oocasiomié  par  le  déplace- 
ment de  Pécliptique 4  "~  4'  ^=  '•     o",58o8» 

De  là  ^  en  employant  Tobliquité 
moyenne  V  =  îi6o,o8ia  ,  qui  avait 
lieu  en  1760,  on  déduit  la  rétrogradation 
du  point  équinoxial  en  ascension  droite 

V  "^  4   • 

quft   a   pour   expression  5    et 

cos  V 

en  la  désignant  par /u ,  on  trouve.  ...  jt*  =  C.     o%6332. 

Ijc  mouvement  du  point  équinoxiàl 
en  latitude,  dirigé  vers  le  pôle  austral 
de  récliptique  de  1760,  sera  .  .    .    ... 

(  4  —  4  )  ta"g-    y^'    en  le    désignant 

par  r,  on  trouve r  =  t.     o"y!25aa« 

Changement  d'obliquité  de  l'équa- 
teur  sur  VécUptique  fixe  de  1750  .    .  .         «'  =  -f>t^.     o",oooq3o37« 

Changement  de  Tobliquité  apparente 
ait  réquateur  sur  Técliptique  mobile.  .         «"  =  —  t.     i "26083. 

On  prendra  les  différences  de  ces  valeurs  pour  les  deux  époques 
que  Ton  veut  considérer  y  et  on  substituera  ces  différences  dans  les 
formides  qui  expriment  les  réductions  correspondantes  des  coordon- 
nées. Comme  toutes  ces  quantités,  excepté  m  y  sont  proporlionnelles 
au  tems ,  on  formera  tout  de  suite  leurs  différences ,  en  multipliant 
le  coefficient  numérique,  qui  exprime  leur  variation  annuelle,  par 
le  nombre  d'années  compris  entre  les  époques  que  l'on  considère. 
Mais  pour  «'  ^  qui  est  proportionnel  au  carré  du  tems ,  il  faudra 
multiplier  son  coeflicicnt  numérique  par  la  différence  des  carrés  de 
tcutf  écouléi  depuis  1750.  Au  reste  ^  la  variation  »'  est  si  petite  > 
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suffisante  pcmf  le  cas  dont  nous   parlons.   C'est   Feb^el 
des  résultats  que  j'ai  exposés  ici  dans  les  notes. 


qu^ellc  ne  ferait  que  o",5o37  en  un  siècle,  et  par  conséquent >  elle 
pourra  ,  le  plus  souvent  ,  être  négligée ,  quand  On  contrera  de» 
interi«ttes  peu  éloignée.  Cest  ce  que  font  le»  astronomes  j  maia  comm* 
Tintroduction  de  cette  correctioB  ne  complique  pas  du  tout  les  for« 
mules ,  nous  l'avons  conservée  i  afin  de  laiâBer  au  l'aisouneaDoit  tome 
ta  généralité  ,  sauf  à   la  négliger ,  quadd  om  oroira  pouT<âr  te   U 

permettra*  

11  Êiut  toujours  se  souvenir  <pie  dam  cet  résillcata  t  doit  éùre  iitp- 
posé  positif  après  i  ySo  ,  et  négatif  av«il  cette  épo^^. 
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CHAPITRE    VI. 

De  la  Nutation. 

.  68.  Le  phénomène  de  la  lïatàtton  étant  Uë  aT«e  les  posi-*- 
tions  de  la  lune  ,  il  seipble  que  nous  n'en  devrions  pas 
expliquer  les  lois  avant  d'avoir  parle  àts  mouvemens  de 
cet  astre»  Mais  comme  TefTet  de  la  nutation  se  tédnit  à 
èauser ,  dans  la  précession  des  équinoxes  et  dans  Fobli^ 
quité  de  PécUptique ,  de  petites  variations  périodiques  ^ 
il  m'a  paru  convenable  d'en  joindre  l'exposé  à  ce  que 
nous. venons  de  dire  sur  les  mouvemens  de  l'obliquité  de 
l'équateur;  sauf  à  donner,  dès  \  présent ,  sur  les  moQ^ 
vemens  de  la  lune,  le  très-petit  nombre  de  notions  néce^ 
saires  pour  l'intelligence  de  ces  phénomènes  ;  notions  que 
l'on  peut  d'abord  admettre  comme  Ats  faits  observés  , 
comme  des  données  provisoires  dont  nous  deyroiis  vérifier 
plus  tard  l'exactitude. 

Dans  le  chapitre  précédent ,  nous  avons  eitaminé  toutes 
les  variations  lentes  et  séculaires  qui  affectent  l'obliquité 
de  l'écliptique  et  la  position  des  points  équinôxiaux.  Nous 
avons  vu  comment  on  pouvait  calculer  le$  effets  que  ces 
variations  produisent  sur  les  ascensions  droites  et  suï  les 
déclinabons  de  tpus  les  astres.  Ainsi ,  en  tenant  compte 
de  ces  effets ,  en  les  retranchant  des  déclinaisons,  et  dis 
ascensions  droites  observées  à  différentes  époques  ^  6n  ra- 
mène les  choses  au  même  point  que  si  l'équateur  et  l'éclip* 
tique  étaient  immobiles.  Par  conséquent ,  si  ces  plans  ^t 
les  astres  que  Ton  y  rapporte  n'ont  pas  d'autres  mouve- 
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mens  que  ceux  dont  nous  venons  de  parler,  on  doit 
trouver  que  l'ascension  droite  et  la  déclinaison  d'un 
même  astre ,  ainsi  corrigées ,  conservent  toujours  exacte- 
ment les  mêmes  valeurs  ^  à  quelque  époque  qu'on  leû 
observe. 

Or ,  c'est  ce  qui  n'a  pas  lieu  exactement ,  et  il  reste 
encore  quelques  petites  variations  périodiques  dont  il 
V  faut  dépouiller  les  positions  des  astres  pour  obtenir  des 
coordonnées  constantes.  C'est  Bradley  qui  a  fait  cette  dé- 
couverte. 

La  première  de  ces  variations  ,  celle  qu'il  découvrit 
d'abord  ,  se  nomme  Vahfrration  de  la  lumière.  Elle 
•consiste,  en  effet,  dans  une  aberration  des  rayons  lumi- 
2ieux  ,  causée  par  le  mouvement  de  la  terre ,  qui  nous 
faisant  choquer,  en  sens  contraire,  les  molécules  lumi*- 
neuses  émanées  des  astres  ,  nous  donne  une  sensation 
composée  de  ce  mouvement  et  du  mouvement  propre 
de  la  lumière ,  qui ,  bien  que  très-rapide ,  n'est  pourtant 
pas  instantanée.  Ce  n'est  pas  ici  le  lieu  d'expliquer  les  lois 
de  ce  phénomène ,  que  nous  étudierons  plus  tard  avec 
détail.  11  nous  suffira  de  savoir  qu'il  nous  empêche  de 
voir  les  astres  à  leur  véritable  place ,  mais  que  l'on  sait 
corriger  cette  illusion  par  le  calcul ,  d'après  les  lois 
auxquelles  le  phénomène  est  assujéti  ;  de  sorte  qu'en  y 
ayant  égard ,  on  ramène  les  choses  au  même  point  que 
&'il  n'existait  pas. 

69.  Cette  correction  n'est  pas  encore  suffisante  pour 
rendre  les  ascensions  droites  et  les  déclinaisons  constantes. 
Elles  éprouvent  encore  des  chângemens.  Ce  qui  se  présente 
de  plus  dWple ,  c'est  de  voir  si  ces  chângemens  peuvent 
être  attribués  à  une  petite  variation  dans  l'obliquité  de 
l'écliptîqufe  et  dans  la  position  ^les  points  équinoxiaux. 
Or,  nous  Rivons  examiné,    dans  le  chapitre  précédent. 
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les  effets  des  variations  indëtçrininëes  de  ces  deux  élë-* 
xnens ,  et  nous  avons  donné  des  formuler  pour  calculée 
le  changement  qu'elles  peuvent  produire  sur  la  déclî— 
çiaîson  et  l'ascension  droite.  Puisqu'Ici  ces  changemejo^ 
j^ont  donnés,  il  n'y  a  qu'à  introduire  leurs  valeurs  dauft 
nos  formules  ,  et  prendre  pour  inconnues  les  petite^ 
variations  de  l'écliptique  et  des  équinoxes.  Nous  calcu«* 
lerons  ces  inconnues  par  nos  formules ,  et  si  toutes  les 
étoiles  s'accordent  à  leur  assigner  l^a  même  valeur,  nouft 
en  conclurons  qu'en  effet  les  petits  mouvemens  observé* 
dans  tes  ^toiles  sont  dus  à  une  semblable  cause.  C'est 
ipe  qu'à  fait  Çradiey  j  et  il  a  montré ,  par  un  grand 
nombre  d'exemples^  qUe  cet  accord  était  àassi  exact 
que  Ton  pouvait  le  désirer. 

Il  é\^\t  prouvé  par  là  que  le  pWnomène  était  comtnuni 
à  toutes  les  étoiles  9  et  ne  dépendait  plus  que  des  varia-* 
lions  des  deux  élémens  que  nous  venions  de  considérer; 
mais  cela  ne  suffisait  pas  encore  |)our  avoir  la  loi  com^^ 
plète  du  phénomène;  il  restait  à  découvrir  si  ces  variations 
de  1  obliquité  et  de  la  préci^ssion  étaient  indéfiniment 
progressives,  oii  si  elles  étaient  périodiques;  et  dans  çfl 
cas ,  il  fallait  déterminer  leur  période  :  c'est  encore  co 
que  fit  Bradiey.  11  s'apperçut  que  ces  variations  avaieofc 
un  rapport  marqué  avec  les  position^  Ju  nwud  ascendante 
de  la  lune  sur  l'écliptiquç  ;  il  vijt  qu'elles  suivaient  le^ 
mêmes  périodes ,  et  enl^n  il  paryint  à  trouver  comment 
elles  en  dépendaient.  . 

Pour  comprendre  cette  dépendatice  9  il  £atit  savoir ,  cf 
qui  sera  déniontré  plus  loip ,  qpfi  la  lune^  conMPAe  1^ 
soleil ,  se  meut  dans  une  orbite  plane  ,  dont  le  pba 
passe  par  le  centre  de   la  terre.   Ce  plan ,  ou  plutôt  le 

?rand  cercle  de  la  sphère  céleste  qtii  le  repréi>ente^  Coupe 
écliptique ,  qui  est  aussi  un  grand  cfircle  ^  ei^  deux  points 
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opposer ,  que  Ton  nomme  lés  nœuds  de  la  lune.  Ils  sont 
pour  l'orbite  de  cet  astre,  ce  que  sont  les  ëquinoxes  pour 
le  plan  de  Pëquateur.  Ces  nœuds  ne  répondent  pas  tou^ 
jours  aux  mêmes  points  de  l'ëcliptique.  Ils  ont,  sur  cd 
grand  cercle ,  un  mouvement  rétrogradé  ,  comme  les 
équinoxes ,  mais  beaucoup  plus  rapide ,  car  ils  font  le 
tour  de  l'ëcliptique  en  18  ans  et  2i4  jours  à-peu-près, 
au  lieu  que  les  équinoxes  n'achèvent  cette  révolution 
qu'en  26000  ans.  On  appelle  nœud  ascendant  celui  où 
la  lune  passe  quand  elle  s'élève  au-dessus  de  l'ëcliptique  en 
allant  vers  le  nord ,  et  nœud  descendant  celui  où  elle  passô 
quand  elle  redescend  vers  le  sud  :  le  premier  est  analogue  à 
l'ëquinoxe  du  printems,  le  second  à  l'équinoxe  d'automne. 
La  théorie  de  l'attraction  universelle  a  £ait  connaître 
^pourquoi  les  variations  périodiques,  observées  par  Bradley 
dans  l'obliquité  de  l'ëcliptique  et  dans  la  position  des 
ëquinoxes^  sont  en  rapport  avec  la  position  des  nœuds 
de  la  lune.  Nous  avons  déjà  annoncé  qu'elles  sont  pro- 
duites par  l'attraction  de  cet  astre ,  qui  fait  osciller  ainsi 
Véquateur  de  la  terre  :  par  là  on  a  pu  voir  aussi  pourquoi 
les  deux  mouvemens  de  l'obliquité  et  des  équinoxes  sont 
liés  entre  eux,  liaison  que  l'observation  seule  avait  déjà 
découverte  ,  mais  qu'elle  ne  pouvait  établir  que  d'une 
manière  expérimentale  ,  sans  qu'on  pût  savoir  si  les  rap-« 
ports  qu'elle  indiquait  étaient  rigoureux,  ou  s'ils  avaient 
lieu  simplement  par  approximation.  C'est  à  d'Alembert 
que  l'on  doit  cette  importante  confirmation  de  la  théorie 
de  l'attraction  universelle.  On  a  trouvé  aussi  que  l'attrac- 
tion du  soleil  produit  un  effet  semblable ,  mais  beaucoup 
plus  faible  (*). 

(*)  Nous   ayoof  donné  ces  valeurs  dans  les  expressions  générales 
6m  la  préoessjon  et  de  la  variaiion  d'^obllquité ,  pag.  7a  et  85. 


DigitizedV  VjOOQ  IC 


i»iitài<itJÉ.  ii5 

^  le  ]pliéhomène  de  la  nutation  sfe  trouvant  ainsi  réduit 
à  un  petit  changement  daps  l'obliquité  de  Técliptique  et 
dans  la  position  des  équinoxes,  causé  par  un  dérange- 
ment de  l'équatciir,  rien  n'est  plus  facile  que  de  calculer 
les  effets  qiii  doivent  en  résulter  sur  les  déclinaisons  et 
sur  les  ascensions  droites  des  étoiles  :  il  suffit  d'introduire 
tes  valeurs  de  ces  dérangeraens  dans  les  formules  que 
nous  avons  données  au  chapitre  précédent;;  on  aura  ainsi 
les  lois  mathématiques  et  les  résultats  de  ce  phéno- 
mène (*). 


(^)  La  question  est  ici  absolument  la  même  que  daus  la  note  de  I,a 
page  io4*  n  s^agitde  calculer  Teffet  produit  sur  la  déclinaisou  moyenne  </ 
et.  Tascension  droite  moyenne  a  par  un  petit  accrois^çi^nt  v  de  To- 
bliquité  de  Técliptique  et  par  un  petit  accroissement  4  de  la  lopgitude^ 
ainsi  ^  en  nommant  d'  fX  a  les  valeurs  de  la  déclinaison  et  de  Tascension 
droite  après  Ces  changemens ,  dn  aura ,  nomme  nous  Ta  vous  Vu  alors  , 

sin  rf'  =  «in  /•  -♦-  «'^  cos  a  sin  //  -♦-  4}  "*"  ^^^  {•  "*"  •'}  ""  ^  V 

^  —  tang  A  sin  {•  "*"  «»'|  -4-  sin  (i -*-  4)  cos  (•-*-«') 

**"^''   "^    "~'~"  CQ»(i-*-4)  ^ 

(*  étant  robliquité  de  Fécliptique  ,  A  la  latitude  de  l'astre ,  /  sa  lon- 
gitude. Ces  formules  sont  rigoureuses,  et  n'expriment  qu'une  simple 
transformation  de  coordonnées  ;  mais  si  Ton  veut  considérer  les  varia- 
tions  •'  et  4  comme  trèfrfpetites ,  et  se  borner  à  leur  première  puis- 
sance, on  aura,  comme  nous  l'avons. trouvé  ^ors,  ces  valeurs  appro» 
chées  de  d'  et  de  a' ^ 

J'  rs  rf  *4-  4  **°  *  ®®*  ***********  *' 

a'  =  a  -*-  4  {cos  »  4-  siin  »  sin  a  tang  df  —  m  cos  à  tang  d^ 

â  et  m  «ont  les  coordonnées  rap|Kxtéea  an  point  équinoxial  mbytUf 
d' lel  a  sont  les. coordonnées  rapportées  au  peint  équinoxial  variable, 
par  F^effet  de  la  nutation.  Si  les  première»  aofit  données,  ^  Xx^\xym9^ 
tout  4e  tuile  les  fteoondef  par  jee»  Ibmuks  \  Snaii  si  les  coiSTdâmèée» 
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70.  Mais  pourquoi  a-t-il  été  nommé  nutation?  Cela  tient 
il  une  construction  géométrique  par  laquelle  on  peut 
représenter    ses   effets.    Soit ,  fig,  8 ,    C   le    centre   de 

apparenetes  d'  et  a'  étaient  données,  et  que  Ton  Toulût  déduire 
les  coordonnées  moyennes ,  il  n'y  aurait  qu^à  tirer  de  ces  équations 
les  valeurs  de  <2  et  de  a ,  qui  seraient  ^ 

d  =  «/'  ^-  <\  \àxi  m  ÇXM  a  -^  û  fXBL  a  ^ 

«  =  «'>— 4{oos«  +  siai»sin  a  tang  </|  -4-  «>'  cos  a  tang  d. 

A  la  Téiité  9  le  second  membre  contient  encore  les  quantités  a  t%  d 
que  Ton  cherche;  mais  à  cause  du  peu  de  différence  de  ces  coor* 
données  avec  a  et  </%  on  peut  substituer  ces  dernières  aux  autres 
dans  le  second  membre ,  dont  tous  les  termes  sont  déjà  multipliés 
par  les  petites  quantités  •    et  4  i  on  aura,  de  cette  manière, 

<f  =:  </' —  4  sin  «  cos  a' »  «•' sin  «% 

a  =  a'  —  4  {''OS  »  4-  sin  #  sin  a'  tang  d'^  -4-  #'  co«  «'  ung  ^T. 

Ces  formules  doimeront  le  lieu  moyen  de  Fastre  quand  on  connaîtra 
ton  Heu  vrai. 

Il  ne  reste  plus  qu^à  sobstitoer ,  dans  ces  expressions ,  pour  #'  et! 
4,  leurs  valeurs  telles  qu'halles  résultent  des  obserrations  et  de  la 
théorie  ;  or ,  ces  valeurs  sont 

u  =  29  ^yaaa  .  cos.if  ,    4  = •  sin  ir  , 

tang  a«i 

/V  étant  la  lon^tude  du  nceud  ascendant  de  la  lune.  L^opposition 
de  signe  àa  -^  tx  àt  U  ti^x  fiicile  i  concevoir  d'après  la  constructioa 
que  nons  avons  rapportée  dans  le  texte;  car  lorsque  le  noeud  N  se 
trouve  dans  le  premier  quart  de  Fécliptique  depuis  le  premier  point 
dWies  jusqu'au  premier  point  du  cancer,  le  pôle  vrai  se  trouve 
dans  le  quadrans  suivant  de  son  dlipse ,  c''est-«-dire ,  entre  le  canœc 
et  la  balance.  Dans  cette  position,  Tdliliquité  apparente  est  plus 
grande  que  Tobliquité  naoyenne  ,  et  Téquinoxe  se  trouve  ramené 
Yen  It  signa  du  taureau,  c^est-à-dire  |  qne  les  loo^tudes  qui  st 
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la  terre  et  de  la  sphère  céleste,  vÇj^  l'équateur,  tEa 
rëclîptique  ,  P  le  pôle  boréal  du  premier  de  ces  deux 
cercles ,  P  le    pôle  boréal  du  second  ;  le  point  Y  sera 


comptent  de  cet  équinoxe  ,  dans  le  sent  des  signes  y  sont  diminuées  :  c^cst 
ce  qu^indiquent  les  valeurs  de  »'  et  de^4^;  car  sln  iV  et  cos  JV  étant  tou* 
deux  positife  dans  cette  partie  de  FécUptique  ,  ces  valeurs  indiquent  ua 
accroissement  de  Tobliquité  et  une  diminution  de  la  longitude.  Ob 
pourrait  de  même  suivre,  dans  les  autres  quadrans,  le  jeu  des  signes 
algébriques  de  siu  iV  et  cos  iV  ;  on  le  trouverait  toujours  conformé 
à  Pespèce  d'oscillation  que  nous  avons  attribuée  au  pôle  ;  il  ne  reste  donc 
plus  qu^à  substituer  ces  valeurs  numériques  de  m  et  de  4  dans  les  valeurs 
précédentes  de  d*  ou  de  d,  £n  faisant  ces  substitutions ,  il  faut  prendre 
pour  m  Tobliquité  moyenne  de  Fécliptique  k  Fépoque  pour  laquella 
on  calcule  ;  mais  à  cause  de  l'extrême  petitesse  de  4  ^  de  «%  les 
variations  séculaires  de  «•  ont  ici  très-peu  d'influence ,  et  les  résul-f 
tats ,  calculés  avec  Pobliquité  d'une  année,  sont  encore  très-suffî-^ 
samment  exacts,  pour  bien  des  années  avant  et  après  :  par  cette 
raison  ,  nous  adopterons ,  dans  notre  calcul  numérique ,  l'obliquité 
moyenne  qui  a  lieu  en  1810 ,  c'est-à-dire,  26,07154  (230.27^51  ",79 sex.)  , 
«t  avec  xes  valeurs  noiis  trouverons 

«.'  =  29'',722a  cos  iV ,  4  =  —  55",5655  siu  JY. 

Substituaut  ces  valeurs  dans  les  expressions  générales  de  d\  et  de  a' 9 
et  effectuant  humériquement  les  multiplications  par  sin  «  et  cos  « 
nous  aurons 

^=  d —  a2",i^5  sin  A  cos  û  -4-  29^,722  cos  iV sin  a  , 

«'=tf — 5o",972  sîniV—  {  a2",  1 258iniV8imi-»-29",722  cosiV.cos  a  J  tang  d, 

■\ 
valeurs  qui  peuvent  être  mises  sous  cette  forme  plus  commode  pour 
le  calcul  logarithmique , 

d'  =  €/  -♦-  25",9248in{a  —  iV}  +  3",799sin  Ja  +  iV}  , 

a' =tf  -5o",972sin  i\'—  î  25"j924cos  (a— iV)  -»-  5",794  cos(a-»-iV)  |  : 

«es  résultats  sont  exprimés  en  secondes  décimales  j  si  on  voulait  les 
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l'ëquino^e  du  prinlems ,  .û,  l'ëquinoxe  d'aptomné,  et  Tanglè 
PCP  sera  l'obliquité  de  l'écliptique  sur  l'équateur.  Cela 
posé ,  si ,  sans  changer  cet  angle ^  on  fait  décrire  à  Taxe 

obtenir  en  secondes  sexagésimales ,  ce  qui  est  fréquemment  néccs- 
âaire,  parce  que  les  tables  sont  eO€Ore  construitel^ur  cette  division  ,* 

H  faudrait  les  convertir  de  cette  manière  ^  on  trouverait  ainsi 

\ 

m  =  9  ",65  cot  iV,        4  =  — .  i8",oo  8**»  -^î 
et  ensuite 

à'  ziz  d  -h  8",599  .  sin  (a  —  iV)  -^  i^j^So  sîn  (a  -4-  iV)  , 

a=a — 16",5 14  siniV—  j  8",599cos(a— iV)-t-  i",23o  côs  (a-^lY)  \  tang  c?. 

Ces  vaci'iations  de  ^  et  de  a  s^appellent  la  natation  Itinaire  en  dé^ 
tlinaison  et  ]a  nntation  lunaire  en  ascension  droite»  Il  est  clair 
^ue  la  outation  solaire  donnera  des  valeurs  analogues ,  car  les  varia- 
tions qu^elle  produit  sur  Tobliquité  et  sur  la  longitude  sont  de  même 
forme  que  les  précédentes,  et  leurs  valeurs  sont 

j  -3  «^ .  sm  a  i.  • 

tang  t» 

Ij  éunt  la, longitude  du  soleil.  En  prenant  toujours  •»  =  260,07154  j^ 
ce  qui  est  la  valeur  de  Tobliquité  en  i8io,  et  effectuant  de  même 
les  substitutions  de  w'  et  4  <1^^^^  ^^^  formules  générales,  on  trouve 
qu'elles  produisent  les  termes  auivans  ,  analogues  à  coux  que  non» 
Yenous  de  calculer, 

Sur  la  déclinaison  vraie  , 

^-  i",'286  sin  (a  -«  a  Z^)  -H  o",o55  sin  («  H-  2  L)  , 

Sur  l'ascension  droite  vraie  ^ 

— 2",854  sin  2  <fc—  1 1  ",286  COS  {a — 2  L\  -t-o",o55  cos  (a  +  2  Zi)  J  tang  <?j 

■  •  ' .         ■'  * 

«u  «econdes  sexagésimales ,  ce  serait 
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que  le  pôle  P  décrive  une  circonférence  de  cercle  perpen« 
diculaire  à  cet  axe ,  ce  mouvement  transportera  l'inter- 
section Y    de   ces  deux  plans  dans  toute  les  parties   de 


H-  o",4i7  sin  (tf  —  a  Z)  -H  0^,018  tin  (a -f-  iL) , 

Ces  termes  qui  composent  la  nutatiàn  sélaire  en  dé^Unêkiêon  «C 
en  ascension  droite^  s^ajoutent  à  ceux  qui  composent  la  nutatioiÉ 
lunaire ,  et  Fensemble  forme  ce  qne  Ton  appelle  la  nutaiîon  luni- 
solaire.  On  peut  remarquer  que  les  Valeurs  de  m  et  de  4  ^'ont 
pas  entre  elles  le  même  rapport  dans  les  deux  nutations ,  tamt  à 
cause  du  coefâcient  dépendant  de  Fangle  a  // ,  qu''à  cause  du  ^éno* 
minateur  ,  qui  est  tang  a  «  dans  la  première ,  et  simplement  tang  » 
dans  la  seconde.  Celte  différence  esè  un  résultat  de  la  théorie  que 
nous  nous  contentons  d^indiquer ,  de  peur  qu'en  se  laissant  guider 
par  Tanalogie  des  formules ,  on  ne  soit  tenté  de  le  regarder  comme 
tme  erreur.  * 

Lorsqu^on  voudra  &ire  usage  de  ces  formules ,  il  niffij-a  d'y  mettre 
pom*  a  et  </  les  -valeurs  de  Fascension  droite  et  de  la  ^^clinaisoa 
moyennes  du  point  que  Ton  considère ,  et  Ton  connaîtra  Les  Tariationt 
que  ces  deux  élémens  éprouvent  par  Teffet  de  la  nutation  luni-solaire. 

Par  exemple ,  si  l'on  suppose  a  =  o ,  d  ^=:  o  ,  qui  sont  les  coor- 
données de  Féquinoxe  moyen  du  printems  ,  la  formule  donnera  le» 
jmonvemens  de  cet  équindxe  autour  de  Féquinoxe  vrai  ^  on  trouvenk 
adnsi 

d"  =z  —  2a",ia5  sin  iV  —  i^'aSo  srn^L  y 
«'  =  —  5o'',97a  sin  iV"  —  îi",854  sin  a  £  ^ 

m  secondes  sexagésimales,  ce  sciait 

<^'  =  —    7"ji69  sin  iV  —  o\5gy  tm^L  , 
a  ■=.  —  i6",5i4  sin  iV"  —  o',9i8  sin  a£. 

d'  et  a   sont  les  coordomiées  de  Téquinoxe  moyen  du  priatcBi» 
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la  cîrconfcrencé  de  l'écliptifjue ,  sans  changer  leur  mcjlî- 
haisoti  mutuelle.  Par  consëquent  ,  si  l^on  dirige  cette 
rotation  dans  le  sens   T  X  ss ,  contre  l'ordre  des  signes  , 


rapportée»  à  Téquinoxe  Yrai ,  en  n'ayant  ëgard.  qu'aux  déraogemens 
^  |)ëriodique8  causés  par  la  uutation  lunif^tolair^.  Pour  aToir  les  Taleura 
complettei  de  </'  et  de  a\  il  £iut  y  n jouter  aussi  leurs  Tari^tions 
séculaires,  dont  nous  avons  donné  les  \uleurs  à  la  fin  du  chapitre 
{précèdent  y  pa^e  io5.  Ces  réfuluu  sont  d^un  usage  continuel  en 
astronumie. 

11  ne  me  reste  plus  qu^à  déduire  de  nos  formules  générales  la 
construction  géométrique  dont  nous  avons  fait  usage  dans  le  texte  , 
et  suivant  laquelle  le  pôle  apparent  de  Tëquateur  décrit  une  petite 
ellipse  autour  du  pple  moyen.  Cela  est  exuémement  Êàclle.  Ou  peut 
même  généraUser  le  problème  y  et  chercher  Torbite  apparente  que 
chaque  point  de  la  ^)hère  céleste  décrit  ainsi  autour  de  son  lieu 
moyen  par  TefCet  d^  h  nutation. 

^tte  iccherche  se  simplifiera  beaucoup ,  si  Ton  remarque  que  la 
courbe  cherchée  devant  avoir  une  étendue  très-peiite ,  peut  se  pro- 
jeter sur  la  surface  concave  du  ciel  comme  sur  une  surfiice  plane  ^ 
et  de  plus,  roscillatiun  se  faisant  autour  du  lieu  moyen,  comme 
centre  ,  il  convient  de  prendre  ce  point  pour  origine  des  coordon* 
nées.  Alors  ,  ce  qui  se  présente  âe  plus  simple ,  c^est  de  mener  par  le 
lieu  moyen  un  arc  de  grand  cercle  perpendiculaire  au  méridien ,  et 
def  prendre  ces  deux  cercles,  ou  plutôt  leurs  tangentes,  pour  axes 
des  coordonnées  rectangulaires  ^  car  à  cause  de  la  petitesse  de  For- 
bice  ,  les  arcs  et  les  uiigentes  se  confondront.  Nos  deux  coordon* 
nées  seront  donc  les  différences  de  déclinaison  </'—</,  comptées  sur 
le  méridien,  et  les  différences  d'ascension  droite  a — a  reportées  à 
la  hauteur  du  lieu  moyen ,  sur  le  grand  cercle  perpendiculaire  au  mé- 
ridien, c^est-à-dire,  multipliées  par  le  coômia^e  la  déclinaison  du  lieu 
moyen  ^  de  cette  manière  )  en.  fiiisant 

X^d-^dy         r=(a*-^a)  cosi/, 

Jies  coordoij^ées  Jî"  et  J^  partiront  d'un  même  point ,  seront  rectan- 
gulaires entre  elles ,  et ,  vu  la  petitesse  d^  Torbite ,  pourront  éu<^ 
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et  si  Ton  donne  au  pAle  P,  sur  son  cercle,  le  mouve- 
ment annuel  des  équinoxes,  T intersection  Y  rëtrog^dera 
sur  l'ëcliptique  de  la  même  manière ,  et  cette  construc^ 

tîon  représentera  parfaitement  la  pricession  moyenne. 

0' 

comidérëes  comme  rer.tilignes.  Maintenant ,  si  nous  substituons  cet 
valeurs  dans  nos  formules  générales,  nous  trouverons,  eu  multipliait 
«  '  —  fl  par  cos  d , 

^=  —  2a",i3 siniV  cosa  +  29", 7a  cosiV sina  , 

J^=  —  5o",g7siDiVcos</—  j  M".i38iniV8ina4*a9",7a'c08iVcos/i  Jalni/. 

Si ,  entre  ces  deux  équations  ,  on  élimine  l'angle  N ,  on  aura  Téquation 
de  Torbite  décrite  par  le  Heu  apparent  autour  du  lieu  moyen.  Moua 
nous  sommes  bornés  aux  centièmes  de  seconde  dans  les  coefficiens  numé- 
riques ,  et  cela  suffit  pour  l'objet  que  nous  nous  proposons. 

Si  Pou  vei^t  que  ce  lieu  apparent  soit  le  pôle  boréal  de  Féquateur 
îl  n'y  a  qVà  supposer  </=-f-  100®,  ce  qui  donne  cos  £/=ro,  et..., 
sin  </  =  -4-  I  j  alors-,  les  valeurs  de  JT  et  de  2^  deviendront 

X'=^  —  2a",i3  sin  iV"  cos  a  +  39";72  cos  iV  sin  a  , 
1^=  —  2a",i3  sin  iV  sin  a  —  29  ,7a  cos  iV  cos  a  ^ 

l'ascension  droite  a  reste  encore  indéterminée,  parce  que  tout  les 
méridiens  passent  par  le  pôle  de  Féquateur.  La  valeur  de  a  dépendra 
du  cboix  que  nous  ferons  de  tel  ou  tel  méridien  pour  axe  des  ym  Les 
équations  précédentes  donnent 

JT  cos  fl  4- lésina  .=  —  aa",i3siniV, 
JTsina—  F'costf=4-  fi9%72  cos  iV; 

^  conséquent , 

y 

(  JTcos  a  4-  Fsin  g  )  *   ^    f  ^""  ^  ""  ^^^^  ^  V   _ 
\  aa,i3  )  \  29", 7a  /    ~    * 

Cette  équation  est  celle  d^une  ellipse  rapportée  à  son  centre ,  mats 
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Maifi  à  cause  que  l'obliquité  rie  Tëquateur  Ènr  l'ëclip-r 
tique  n'est  pâà  tout- à -fait  constante  dant  les  différent 
siècles ,  il  faudra  faire  varier  l'angle  PCP^  au  centre  dii 


non  pas  à  ses  axes.  Pour  la  ramener  à  ce  système  de  coordonnées , 
tl  faut  faire  a  =r  i  oo»* ,  c'est-à-dire ,  prendre  pour  méridien  central 
celui  qui  passe  par  les  pôles  de  Féquateur  et  de  Técliptique  j  alors  ^ 
en  effet  y  on  aura  siu  a  =:  i ,  et  Féquation  précédente  deviendra 

qui.  est  celle  d'une  ellipse  dont  le  grand  axe  est  dirigé  suivant  les 
coordonnées  JC  tangentiellement  au  méridien  cenLi>al,  et  le  petit  axe^ 
suivant  les  coordonnées  JP",  perpendiculairement  à  ce  premier  :  le 
premier  a  pour  longueur  59",44  ?  le  second  44''?^^*  ^^  longueur» 
sont  toutes  deux  exprimées  en  parties  de  grand  cercle  de  la  sphère 
céleste.  Si  Ton  veut  compter  la  seconde  sur  le  parailèle  à  Fédiptique 
qui  passe  par  le  pôle  moyen  de  Féquateur ,  et  auquel  le  petit  axe 
de  notre  ellipse  se  trouve  tangent,  il  n'y  a  qu'à  diviser  44'»^^ 
par  le  cosinus  de  la  distance  de  ce  parallèle  au  pôle  de  Fécliptique, 
c'est-à-dire,  par  le  sinus  de  l'obliquité  <*.  Le  petit  axe,  ainsi  exprimé, 
aura  pour  valeur  iii",i4  du  parallèle  à  Fécliptique  Hur  lequel  il  se 
trouve.  C'est  la  valeur  que  nous  lui  avons  donnée  dans  le  texte. 

On  voit. aussi,  psp:  le  calcul  que  nous  venons  de  faire,  que  Fellipse 
de  nutation  a  son  grand  axe  situé  dans  le  plan  du  grand  cercle  qui 
passe  par  les  pôles  moyens  de  Féquateur  et  de  Fécliptique  ;  car  nous 
avons  trouvé  que  pour  rapporter  les  Y  à  cet  axe ,  il  fallait  faire 
«  =  100°.  Ici  y  nous  pouvions  disposer  arbitrairement  de  a ,  parce  que 
tous  les  méridiens  passant  par  le  pôle  de  Féquateur ,  nous  pouvions 
choisir  à  Tolonié  celui  que  nous  voulions  prendre  pour  origine  des   J^^ 

Déterminons  maintenant  la  position  du  pô^e  vrai  sur  cette  ellipse 
i  un  instant  quelconque.  Elle  sera  donnée  par  les  valeurs  simul- 
tanées de  2[  et  de  J^i  qui ,  en  fusant  cos  a  =  o,  sina=i  i,  de-^ 
viennent 

a:  :=  ^-  29",73  cos  JV  »         rz=:  —  22",i3  sin  iV. 
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<;jinc  ,  4*  manière  à  suivre  et  à  représenter  ces  change— 
mens  ;  ou ,  ce  qui  est  plys  simple ,  il  n'y  a  qu'à  consi^ 
dérer  les   points  P  et  P'   comme   les  pôles  moyens  de. 


Quand  le  nœtid  de  la  lune  coilicide  arec  iVquinoxe  du  printems ,  m 
lon<;itude  est  nulle  ,*  on  a  donc  alors  siti  iV  =  o ,  cos  iV  =i=  i  j  par 
«onséquent, 

liO  pôle  apparent  se  trouve  alors  dans  le  onéridien  central,  sur  l'axe 
des  ^ ,  et  au  sommet  de  IVllipse  le  plus  rapproché  de  Téqualeur , 
c'est-à-dire  au  point  v^fig.  9  et  10. 

A  mesure  que  la  longitude  iV  augmente ,  T"  augmente  en  restant 
négatif  ;  en  même  tems  X  diminue  «t  reste  positif  :  le  pôle  appa- 
rent se  trouve  donc  compris  dans  le  premier  quadrans  de  son  ellipse  ^ 
du  côté  de  Téquinoxe  d'automne  ,  par  exemple  ,  en  «",  fig.  10. 

En  général ,  il  ek  facile  de  voir  que  les  valeurs  de  -ï  et  de  JT 
achèveront  les  périodes  de  leurs  valeurs  en  mdme  tems  que  Fangle 
iV  achèvera  la  circonférence  entière ,  c'est*à-dire ,  que  le  pôle  tout^ 
nera  sur  son  ellipse  dans  le  même  tems  que-  le  nœud  de  la  Jau# 
tourne' sur  Técliptique. 

Autour  du  pôle  moyen  oomme  centre,  et  avec  nn  rayon  égal 
au  demi-grand  axe  de  Pellipse  ,  décrivons  une  circonférence  de  cerd* 
mK^'\jftg,  10.  Sur  cette  circonférence,  concevons  un  point  A^ uniformé- 
ment mobile  ,  qui  en  fasse  le  tour  ,dans  le  même  tems.  que  le  nœud  ùd% 
sa  révolution  sur  Fédiptique  ,  et  qui  de  plus  se  meuve  comme 
lui,  d'orient  en  occident,  c'cKt-à  dire  dans  lé  sensv&rV.  Si  du  centre 
du  cerde,  qui  est  aussi  celui  dé  Tellipse  ,  on  mène  un  rayon  PK  àti 
point  mobile  à  nn  instant  quelconque  ,  Fangle  KPm  ^  formé  par  ce 
i^yon  avec  Taxe  des  X  positifs  P<m ,  sera  toujours  égal  à  Fangle  iV, 
c'est-^-dire  ,  à  la  longitude  du  nœud  de  la  lune  s'ur  Fédiptique;  de 
sorte,  que  siFon  nomme  X*  Fabscisse  PU  du  point  mobile  ilT  a  uQ 
instant  quelconque ,  on  aura 

X'  ■=  29",72  cos  iV  ,         JP^  =  —  29^,72  sin  iV  ; 

fabscisse  de  ce., point  sera  donc  la  même  que  cdle  du  pôle  vrai.  Par 
«onscqucnt ,  ce  pôle  se  trouvera  sur  Fdltpst  au  point  V  Oii  ccita 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


ia4  ASTRONOMIE 

rëquatcur  et  de  l'écliptique ,  et  supposer  que  les  fUlts 
vrais  se  meuvent  autour  de  ceux-là ,  en  s' écartant  et  se 
rapprochant  tour-à-tour  comme  le  veulent  les  inégalités 
auxquelles  ils  sont  soumis. 

Soient  maintenant ,  Jig.  q,  P,  P^  les  pôles  de  l'équateur 
et  de  récHptique ,  déterminés  pour  une  certaine  époque  , 
comme  nous  venons  de  le  dire ,  en  n^ayant  égard  qn'aux 
inégalités  séculaires.  Pour  représenter  les  inégalités  pério* 
diques  de  la  nutation ,  il  faudra  mettre  le  pâle  vrai 
rr  de  Téquateur  en  mouvement  au^tour  du  pôle  P,  con- 
foimément  aux  lois,  que  l'observation  assigne.  Suivant 
ces  lois,  quand  le  nœud  ascendant  de  la  lune  est  en  v 
sur  l'écliptique ,  c'est-à-dire  quand  il  répond  à  l'équi* 
noxe  du  printems  ,  le  pôle  apparent  v  se  trouve  répondre 
au  solstice  d'été,  à  loo**  ^n  arrière.  A  mesure  que  le 
nœud  rétrograde  sur  l'écliptique ,  le  pôle  apparent  v 
suit  son  mouvement ,  et  tourne  ainsi  autour  du  pôle 
vrai  P  pendant  que  le  nœud  fait  le  tour  de  l'écliptique* 
Son  orbite  est  une  petite  ellipse  dont  le  grand  axe  ww^ 
reste  toujours  tangent  au  cercle  de  la  latitude  PP^  ^  mené 
par  les  pôles  de  l'équateur  et  de  l'écliptique,  et  occupe 
sur  ce  cercle  un  arc  de  59^,44-  ^^  P^^*'  ^^^  ^®  ^^"^ 
ellipse  étant  perpendiculaire  au  grand  axe  ,  se  trouve 
tangent  au  cercle  PP,Pif,  sur  lequel  le  pôle  de  l'équa- 
teur se  meut  parallèlement  à  l'écliptique  ;  et  même 
comme  il  est \ fort  petit,  on  peut  le  censidérer  comme 
faisant  partie  de  ce  parallèle  ,  sur  lequel  il  occupe  un 
arc  de  m®.  14.  Pour  avoir,  à  un  instant  quelconque, 
la  position  du  pôle  apparent  v  sur  cette   ellipse ,  voici 


eourbe  est  coupée  par  l'ordonnëe  KP'»   C'est  la  construction  c^ue  nous 
avons  énoncée  duos  le  texte. 
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la  constractlon  que  le  calcul  indique.  Concevez, ^^.  lo, 
"une  circonférence  de  cercle  vKv^'  concentrique  à  l'ellipse 
de  nutation ,  et  ayant  son  grand  axe  pour  diamètre  : 
concevez ,  dans  cette  circonférence  ,  un  rayon  vP ,  qui 
se  trouve  d'abord  en  «■  sur  l'extrémité  du  grand  axe  la  plus 
voisine  de  l'écliptique  lorsque  le  nœud  ascendant  de  la 
lune  sb  trouve  dans  l'équinoxe  du  printems  ;  puis  faites 
mouvoir  ce  riyon  circulairement  avec  un  mouvement 
rétrograde  égal  à  celui  du  nœud  sur  l'écliptique.  Si ,  dans 
chaque  position  de  ce  rayon ,  vous  menez ,  par  son  extrc-^ 
jtnité  K ,  une  ordonnée  KR  au  cercle ,  le  point  w'",  où 
cette  ordonnée  rencontrera  l'ellipse  de  nutation  ,  sera , 
pour  le  même  ^  instant ,  le  lieu  du  pôle  apparent.  Cette 
construction  n'est  que  l'énoncé  des  résultats  que  le  calcul 
donne   et  que  l'on  trouvera  ici  dans  les  notes. 

.  Ce  mouvement  oscillatoire  du  pôle  a  été  désigné  d'une 
manière  très -expressive  par  le  mot  de  nutation.  Nous 
avons  dit  que  le  soleil  produit  aussi  une  oscillation  sem- 
blable ,  mais  beaucoup  plus  faible  ;  on  pourrait  donc 
la  représenter  géométriquement  de  la  même  manière  ; 
l'ensemble  de  ces  deux  effets  compose  ce  que  l'on  appelU 
la  nutation  luni-solaire.  Enfin  l'attraction  de  la  vlune 
produit  encore  une  autre  inégalité  du  même  genre  dont 
la  période. est  d'un  demi-mois,  mais  elle  est  si  faible 
qu'il  est  inutile  d'en  tenir  compte.  Maintenant  que  nous 
connaissons  les  lois  de  ces  oscillations ,  nous  pourrons 
toujours  supposer  que  l'on  y  a  eu  égard,  pour  ramener 
les  positions  des  astres  à  des  termes  comparables  ;  et 
si  nous  avons  quelquefois  anticipé^ sur  cette  connaissance , 
afin  d'obtenir ,  de  premier  abord ,  les  résultats  définitifs 
des  observations ,  on  voit  que  nous  n'avons  fait  que 
prévenir  ce  que  nous  aurions  dû  faire  par  un  plus 
long  ditouT  I    quand  i^ous  aurions  obtenu  h  coimaisr 
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sance  <le  ces  phénomènes ,  à  laquelle  nous  n^auriojis  pd§ 

manqué  d'arriver  de  la  même  manière  et  par  les  mêmes 

Taisonncmens. 

Je  terminerai  ce  chapitre  en  prévenant  que  le  phéno^ 
mène  de  la  nutatîon  n'est  pas  réglé  par  le  mouvement  du 
nœud  apparent  de  la  lune ,  dont  le  mouvement  sur  TécUp- 
tique  est  variable  ,  mais  par  le  mouvement  du  nœu^ 
pioyen ,  c'est-à-dire  ,  dégagé  de  ses  inégalités  périodiques^ 
Ceci  est  un  résultat  de  la  théorie,  qu^  Ton  ne  saurait 
jexpliquer  ici.  Quelques  astronomes  n'ayant  pas  fait  cett^ 
remarque,  ont  cru  trouver  une  erreur  dans  les  formulées 
jusqu'à  présent  usitées  pour  calculer  la  nutation ,  formule3 
qui  sont  réglées  sur.  le  nœud  moyen ,  mais  cette  erreur 
n'^dste  pas* 
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CHAPITRE    VII. 

Seconde  approocimation  des  3Ioui^emens  du 
Soleil.  Théorie  de  son  mouvement  ellip^ 
tique. 

71.  Dans  ce  qui  prëcèile  ,  tious  avons  considéré  le  soleil 
comme  parcourant  chaque  année  un  grand  cercle  delà 
sphère  céleste  ;  nous  avons  fixé  la  position  de  ce  cercle  ^ 
nous  avons  donné  les  moyens  de  reconnaître  tes  déplace— 
mens  qu'il  éprouve  ,  cl  nous  avons  rapporté  par  antici- 
pation les  formules  Yiuraëriques  pat'  lesquelles  ces  dé- 
placemens  peuvent  se  prévoir  et  se  calculer.  Il  faut 
ïna intenant  examiner  avec  un  nouveau  soinle  mouvement 
du  soleil  dans  ce  plan.  A  la  vérité ,  nous  savons  déjà  dé» 
terminer  par  observation  l'étendue  des  arcs  qu'il  y  décrit 
chaqne  jour  ;  nous  avons  même  remarqué  comment  on 
pourrait  rassembler  ces  résultats  ^  et  en  former  des  tables , 
afin  de  prévoir  d'avance  les  positions  successives  de  cet 
astre  sur  la  sphère  réleste.  Mais  les  résultats  ainsi  isolés  , 
ne  seraient  jamais  exempts  d'erreurs  ou  d'incertitude,  et 
leurs  changemens ,  s'ils  en  ,éprotivenl  ^  ne  pourraient  être 
corrigés  qu'en  les  comparant  sans  cesse  ii  de  nouvelles  ob- 
servations. Pour  les  rectifier  plus  sûrement  et  avec  plus 
de  facilité ,  il  devient  nécessaire  ^lei  chercher  la  loi  rigou- 
xeuse  .qui  les  enchaîne,  ou  au  menins  quelque  forme  géo- 
métrique et  calculable  qui  en  approcha  le  plus  possible  ; 
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car  la  dépendance  mutuelle  des  résultats  étant  une  fois 
connue,  leur  exactitude  ne  tiendra  plus  qu'à  la  détermi^ 
nation  précise  d'un  petit  nombre  d'élémens. , 

Cette  dépendance  est  évidemment  liée  au  mouvement 
réel  du  soleil  dans  l'espace  ;  cherchons  donc  à  en  déter- 
miner les  lois. 

72.  Pour  cela  il  faut  réunir  deux  sortes  de  données  : 
le  mouvement  angulaire  du  soleil ,  déduit  de  la  mesure 
de  ses  hauteurs;  les  variations- de  sa  distance,  déduites 
des  observations  de  son  diamètre  apparent.  Rapprochons 
les  conséquences  qui  en  résultent. 

£n  premier  lieu ,  le  mouvement  angulaire  du  soleil  sur 
son  orbite ,  dans  l'écliptique  ,  n'est  pas  uniforme  )  il  est 
tantôt  plus  lent ,  tantôt  plus  rapide.  Cela  se  voit  en  cal» 
culant  jour  par  jour  la  longitude  de  cet  astre,  pour 
l'instant  de  son  passage  au  méridien ,  d'après  sa  déclinaison 
ou  son  ascension  droite  observées.  Car  ces  longitudes 
méridiennes  ne  croissent  pas  uniformément,  et  leurs 
différences,  d'un  jour  à  l'autre  ne  sont  pas  proportion^ 
nelles  aux  intervalles  de  lems ,  qui  séparent  les  pas- 
sages consécutifs  du  soleil  au  méridien.  Des  observa- 
tions mdltipliées  ont  fait  connaître  que  la  plus  grande 
de  ces  différences  a  lieu  dans  deux  points  de  l'écliptique  , 
situés  l'un  vers  le  solstice  d'hiver ,  l'autre  vers  le  solstice 
d'été. 

Dans  le  premier,  le  soleil  décrit  sur  l'écliptique  i^iSay^ 
pendant  la  durée  d'un  jour  moyen  ;  c'est  alors  que  sa 
vitesse  est  la  plus  grande.  Cela  arrive  à  présent  vers  le 
3i  décembre. 

Dans  le  second ,  il  décrit  seulement  i^^yoSgi  ,  dans 
un  jour  moyen  ;  c'est  alors  que  sa  vitesse  est  la  plus 
petité«  Cela  arrive  à  présent  vers  le  i^'.  juillet. 
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*  La  Vitesse  moyenne  ,    entre    ces  deux  extrêmes ,   est 

^—î- — ^—^  ou  i%0959. 

Ces  deux  points  Hpondent  à  des  déclinaisons  égales  de 
part  et  d'autre  de  Téquateur,  et  leurs  ascensions  droites 
^liffèrent  Je  200*.  Ils  sont  donc  situés  sur  une*  même  ligne 
droite ,  menée  par  le  centre  4*  la  terre  et  de  la  sphère 
céleste.  Leur  longitude  varie  un  peu  avec  le  tems ,  ce  qui 
prouve  qu'ils  sont  en  mouvement  par  rapport  aux  éqiii— 
Dioxes  ;  mais  nous  ferons  d'abord  abstraction  de  ce  dé^ 
placement. 

78.  Venons  au  diamètre  apparent  :  il  suit  les  mêmes 
périodes  qiie  la  vitesse  angulaire  ,  c'est-à-dire  ,  qu'il  aug- 
mente et  diminue  avec  elle  ,  quoique  datis  un  moindre 
rapport.  H  est  à  son  maximurn  au  point  où  la  vitesse  est 
la  plus  grande,  et  on  l'observe  alors  de  6035"? 7.  H  esj 
a  son  minimum  au  point  où  la  vitesse  est  Ja  plus  petite  ^ 
et  il  est  alors  de  SSâG'-^^S  ;  la.  mpyepa^  est  SgSGf'.  Ces 
loiesures  devroient  être  diminuées  de  ^quelques  secondes  à 
cause  de  l'irradiation,  qui  dilate  un  peu  le^  diamètres 
apparens  des  objets  ;  mais  la  quantité  exacte  de  cette 
dilatation  n'est  pas   encore  bien  connue  (f). 


'(*)  Pour  déterminer  le  diamètre  apparent  avec  mie  précision 
^galef  à  celle  que  notis  supposons  ici ,  il  ne  suffirait  pa»  de  î*observéf 
trae  seule  fois  au  mural ,  il  faudrait  se  servir  de  la  machine  parai* 
iacticfue  de  la  manière  qui  a  été  enseignée  page  129  du  premier 
livre.  Le  moyen 'le  plus  exact  serait  d'y  employer  le  Cercle  répé-^ 
titeur ,  et  M.  Delambre  se  propose  d'^en  faire  usage.  En  «e  sei-vant 
d'un  oercU  de  réflexion  ,  et  prenant  looo  Ibis  le  diamètre  du  soleil , 
M.  Quesnot  a  trouvé  5836",4  ?  ^^  q'^i  diffère  exirémtfm^t  peu  de  la 
valeur  que  j^al  rapportée.  X^s  mesures  ne  sont  encore  que  relatives» 
Four  en  obtenir  d'absolues  )  il  £iudrait  suroir  les. dépouiller  de  Vi^v^ 

^^  9 
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74.  On  pent,  d*après  ces  observations ,  calcnler  la  ptu» 
grande  et  la  plus  petite  distance  du  soleil  à  la  terre ,  ou 
au  moins  évaluer  leur  rapport  ;  car  on  sait  que  les  dis- 
tances d^un  même  objet  sont  réciproques  à  ses  diamètres 
apparens.  Si  nous  comparons  ainsi  le  plus  grand  et  le  plus 
petit  diamètre   apparent    du    soleil,    leur    rapport   sera 

cQQ'fiff* \  OU  1,03446;  c'est-à-dire,  que  si  l'on  repré- 
sente par  l'unité  ou  i  la  plus  petite  distance  du  soleil  à 
la  terre ,  la  plus  grande  aura  pour  expression  i,o34i6* 
La  moyenne  arithmétique  entre  ces  distance  est  1,01 708* 
Si  on  veut  la  pendre  pour  unité ,  selon  l'usage  des  as- 
tronomes ,  la  plus  petite  aura  pour  expression  n  ^ 

0,01708     ,     ,  j   i,o34i6  ,   0,01708 

ou  I ^  et  la  plus  grande r^ ,  ou  1+  -^ — ^ 

1,01700  "  1,01708  '    1,01708 

ce   qui  revient   à   1  —  0,01679  ^^   0,98321  et  1,01679^ 

La  distance   du    soleil  à  la   terre  varie  donc  annuette^ 

ment ,    en  phis  et  en  moins ,  d'une   çuantité  à^peu-près 

égale  à  la  cent  soixante-huit  dix-milliême  partie  de  sa 

i^aleur  moyenne  (*). 


diation ,  ce  qui  exigerait  qae  Ton  fit  exprès  des  mesures  de  diamètres 
apparens  sur  des  objets  lumineux  d'^un  diamètre  connu  ,  et  d^une 
intensité  de  lumière  graduée  à  Tolonté.  En  général ,  pour  avoir  avec 
exactitude  le  plus  grand  et  le  plus  petit  diamètre  apparent  d^un  astre  ^ 
il  faut  les  conclure  d^un  grand  nombie  d^observations.  On  ne  doit 
donc  pas  s'^étonner  si  les  valeurs  exactes  qu'on  leur  donne  ici 
diffèrent  un  peu  de  celle  que  nous  avons  trouvée  plus  haut  par  un* 
feule  observation  de  Piazzi. 

(^)  On  se  tromperait  si  Ton  croyait  que  lo  diamètre  apparent  qui 
répond  k  la  distance  moyenne,  tnterroédiaire  entre  les  distances 
extrêmes,  est  le  diamètre  mojen.  En  effet,'  calculons  ce  diamètre. 
Si  nou»  le  repriscsitons    par  JD ,    comme  il    est  réciproque  à  1a 
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^S.   Les  points  de  Porbe  solaire  qui  répondent  à    la 

plus   petite  et  à   la  plus  grande  distance  du  soleil  à  la 

terre ,  se  nomment  le  périgée  et  V apogée ,  de  deux  mots 

distance ,  aeus  auroos  en  le  comparant  au  plus  petit  diamètre  apparent* 

T> i»oi679 

5836r',3    *"  I         ^ 

ce  qui  donne  . 

D  =  5934",a9. 

Xie  diamètre  qni  répond  à  la  distance  moyenne  est  donc  plus  petit 
de  l'^yi  que  le  diamètre  moyen  que  nous  avons  trouvé  i^al  à  5936'^ 
Cela  peut  se  prouver ,  en  général  d^une  manière  très-facile.  En 
effet,  soit  r'  la  plus  petite  distance,  r"  la  plus  grande ,  D\  D"  le» 
diamètres  apparens  correspondans ,  on  aura 

— ;-  =  -;^  ?    par  conséquent    r    =       ■^.,      * 

Si  Ton  représente  par  i^  la  moyenne  distance ,  intermédiaire  entre  f 
«t  r",  on  auni 

^^ . .  afc    ■    .:  I.   >    ^5 

c^est  la  valeur  de  la  distance  moyenne.  Si  l'on  représente  par  D  le 
diamètre  correspondant,  on  aura,  en  le  comparant  au  plus  petit 
diamètre  , 

Dr'  .  r.  r'^' 

-—  =   ,     par  conséquent     D  ^  '■  > 

«u,  en  substituant  pour  r  sa  valeur 


/>  = 


D'  4-  Z)' 


c^est  kl  gnmdeor  du  diamètre  apparent  qui  correspond  à  la  distance 
:  moyenne»  Cette  expression  peut  se  mettre  sous  la  forme  suivautt» 


a  (!>'  +  Z>") 
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grecs  qui  signifient  près  et  loin  de  la  terre*  On  les  dé- 
signe aussi  conjointement  par  le  nom  A'^aisiàes. 

76.  En  rapprochant  ces  résultats ,  on  voit  que  la 
vitesse  du  soleil  semble  augmenter  quand  il  s'approche 
de  la  terre ,  et  diminuer  quand  il  s'éloigne.  Mais  nous 
ne  savons  pas  encore  si  ces  variations  sont  réelles  ou 
apparentes  ;  car,  par  cela  seul  que  le  soleil  s'approche  , 
les  arcs  qu'il  décrit  dans  son  orbite  doivent  nous  paraitHi 
plus  grands  ;  quand  il  s'éloigne ,  ils  doivent  nous  paraître 
^lus  petits.  Pour  les  comparer  avec  exactitude  ,  il  faut  les 
•ramener  à  un  même  éloignement.  L'arc  qui  a  pour  me- 
sure i*>,o59i  ,  et  que  le  soleil  décrit  dans  ^on  apogée  , 
aurait  paru  plus  grand  s'il  eût  été  observé  au  périgée. 
Pour  l'y  ramener,  il  suffit  de  le  multiplier  par  le  rapport 
inverse  des  rayons  dam  ces  deux  points ,  c'est-à-dire ,  par 

1,01679  0/  n  1 

■     ^./"  ou  i,o34id;  car  ses  grandeurs   apparentes  se- 

et  comme  le  leoond  terme  de  la  valeur  qui  en  r^ulte  est  toujours 
négatif ,  il  s'ensuit  que  le  diamètre  qui  répond  à  la  moyenne  distance  , 
têt  toM^urs  moindre  que  le  dkiniètre  moyen. 

Pour  la  lune ,  on  a ,  comme  nous  le  verrons  par  la  suite  j 
Z>'  =  6207" 
i  />"  =  5458 ,  ' 

/>'  ^  /}"  ^^  V 

ce  qui  donne —  =  5822,5  ,      D'  —  />"  =;  769" , 

a 

d'où  l'on  tiie        Z>  =  ô8aa",5—a5"^  =5797,1  ,• 

Vest  la  grandeur  du  diamètre  tcpp^rmt  déjà  lune,  qoi  correspond  * 
sa  difitanoe  moyenne  ^e  la  tetre.  Il  est  lrèa»senaâilemeat  motadre  que 
le  diamèti'e  moyen ,  et  la  différence  est  plus  forte  que  pour  le  soleil  > 
parce  que  IX—D"  est  beaucoup  plus  considéraUe  ,  tandis  qucZ>'+/>T 
•st  un  peu  moindre. 
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caiéni  réciproques  à  son  ëloignémént  C^).  On  trouve  akisi 
1*^,0953  pour  la  mesure  de  cet  arc  ,  vu  à  la  distance 
périgée.  Qr ,  l'arc .  décrit  réellement  dans  ce  point  par 
le  soleil 9  est  i*,i3a7»  co^ime  on  l'a  vu  plus  haut,  et  il 
surpasse  encore  le  précédent  de  o%o3'j^  ;  ainsi  U  dimi- 
QUtbn  apparente  du  mouvement  du  soleil  à  l'apogée  n'est 
pas  purement  optique  ,  et  due  à  Taccroissement  de  sa 
distance  ;  elle  provient  .aussi  d'un  ralentissement  réel  , 
qui  se  fait  dans  la  marche  de  cet  astre,  à  mesure  qu'il 
s'éloigne  de  la  terre. 

77.  En  comparant  de  la  même  manière,  pour  d'autres 
époques  de  l'année  ,  le  mouvement  angulaire  du  soleil 
et  son  diamètre  apparent ,  on  trouve  celte  loi  générale  : 
V angle  décrit  chaljue  jour ,  étant  multiplié  par  le  carré  de 
la  distance,  donne  un  produit  à  Jort  peu  près  constant^ 
Il  en  résulte  que  le  mouvement  angulaire  se  ralentit  ù 
fort  peu  près  comme  le  carré  de  la  distance  augmente  {**). 


(*)  Soit  r'  la  distance  périgée  du  soleil  ,  r"  sa  distanoe  apogée  , 

X  la  grandeur  apparente  de  TArc  i^^^côgi  ,  ramené  au  périgée  :    on 

X  r"  r" 

•ura — —  =  — *  ,     d'oîi    x  :»  — 7 .  i^jOSoi. 

xOjOogi  r  r 

Or  — 7  =  i,o34i6  d'après  ce  qu'on  a  vu  précédemnnent ,   donc 
r 

x=  io,o59n,o34i6  =r  lOjOgSaS. 

(**)  En  effet,  soit  r  k  distance  dw  soleil  k  la  tewe ,  ^  sa  wkcM» 
angulaire  diurne,  <fest-à.-dii*e,  Ptaigle  qu'H  décrit  dèns  wi  jour^ 
éniin  A  une  constante.   La  loi  qui  résulte  des  ebservaUons  est 

Supposons  que  r»  derieime  r*(r-^-ti),  u  étant  une  très-pelitt^ 
quantité  qui  représentera  les  variations  du  carré  de  la  distanc»; 
soit  de  plus  ,  u'  1  accroissement   correspondant-  d£  v.  1  e«  qu^niii^ 
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78.  Lorsqu'on  a  ainsi  découvert  une  loi  simple  qui  s'é- 
tend ,  avec  des  erreurs  très-petites  et  irrégulières,  à  un  très^ 
grand  nombre  d'observations  éloignées  ,  et  indépendantes  ^ 
on  peut  la  regarder  comme  plus  exacte  que  les  observations 
mêmes;   car  si  elle  n'était  pas  réellement  la  loi    de   la 

r»  •+•  r^u  ,  et  t^  -^  t*'  qui  se  correspondent ,   devront  être  liées  entre 
elles  par  la  formule  précédente,  ce  qui  donne 


Or ,  en  développant  par  la  division ,  on  trouve 


'  =  I  —  u  -4-  M»  —  u»  .    .    .    .  etc. 


Substituant    cette  valeur  dans   Féquation  précédente  ,   et  ôtant  leS 

A 

termes  v  /et   qui  sWtredétruîsent ,  il  reste 

^              Au           Au*           Au^ 
V  •=. : h .    .    .    .etc. 


Dans  ce  résultat ,  si  Ton  a  pris  pour  u  une  fraction  fort  petite ,  comme 
nous  Tarons  supposé ,  on  pourra  négliger  les  puissances  de  u  supérieures  à 
la  première ,  car  tous  les  termes  de  la  série  seront  incomparablement  plue 
petits  que  le  premier.  On  aura  ainsi  simplement 

Au 


on  voit  que  v  est  négatif  quand  u  est  positif ,    et  positif  quand  u 
«  est  négatif^  par  conséquent,  la  vkesse  angulaire  diminue   quand  la 
distance  augmente,  et  réciproquement. 

De  plus,  u   est  proportionnel  au,  c^est-à-dire ,  à  Taccroissement 
du  carré  de  la  distance  j  par  conséquent ,  la  vitesse  angulaire  décroit  > 
ji  fort  |)eu  près ,  comme  le  carré  de  la  distance  augmente  j  ce  qui 
est  la  propriété  énoncée  dans  le  texte. 
,    Qq  voit  auwi  que  cela  n'es(  vrai  que  par  approximation ,  en  supr 
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nature ,  il  &udt»t  un  grand  hasard  pour  qu^ellereprésentât 
aussi  bien  les  olsservations,  et  ii  est  au  contraire  extrê- 
mement probable  qu^ elle  s^en  écarterait  de  pins  en  plus. 
La  probabilité  se  change  en  certitude  quand  le  nombre 
des  essais  est  extrêmement  multiplié.  C^est  le  cas  actuelf 
de  Tastronomie. 

79.  En  partant  de  ce  dernier  résultat ,  on  peut  calcu- 
ler les  rapports  des.  distances  du  soleil  à  la  terre ,  dans 
deux  points  quelconques  de  son  orbite  ,  sans  recourir  aux 
observations  de' son  diamètre  apparent;  car  ces  distances 
seront  réciproques  aux  racines  carrées  des  angles  diurnes 
décrits  sur  Pécliptique  (*).  Par  exemple ,  la  distance 
périgée  étant  supposée  égale  à  i ,  la  distance  apogée  sera 

—     <V        ■  ou  Y,o34i  ;  telle   qu'on  la  déduirait  des  va- 

Ki%o59i 

leurs  1,01679  ;  0,98321  ,  qui  représentent  ces  dbtances  ^ 
comme  nous  Pavons  trouvé  plus  haut. 

Ceci  étant  traduit  en  géométrie  ,  £ait  connaître  une  loi 

■      .  '      I  '         III  II  II  I  - 

fiQtant  que  p  et  r  Tariest  trè»-peii  Tun  et  Tautre.  Or  cette  condi- 
tion e^t  toujours  «ktis&ite  dans  le  mouvement  du  soleil  ,  puisque 
les  distaBcet  apogée  et  périgée,  qui  sont  les  plus  différentes  de  toutes, 
sont  encore  presque  égales,  aussi  bien  que  le»  vitesses  diurnes  dàn« 
ees  deux  points. 

(*)  En  effet ,  soient  r,   r*"  deux  distances  du   soleil   k  la  terre  » 
j^,  t/  les  angles  diomes  qui  leur  correspondent,  on  aura. 

pétant  une  constante  ;  par  conséquent 
€t  quir  donne 
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très-rcmarqaable  du  mouvement  du  soleit.  Menons  du 
centre  de  la  terre  à  cet  astre ,  une  ligne  droite  ,  que 
nous  nommerons  rayon  ^vecteur,  ]j^tte  droite  décrira  cha- 
que jour  mr  Porbe  solaire  un  petit  secteur  dont  Paire 
aéra ,  à  fort  peu  près ,  égale  à  la  moitié  du  produit  de 
l'angle  diurne ,  par  le  carré  du  rayon  vecteur  (*).  Cette 


(*)  Soit  C^^Jîg.  II,  le  centre  de  la  terre,  CSy  CS*  les  rajon» 
Tecteqrs ,  menés  aux  exuteilés  de  Tare  diurne  ;  CSS*  le  secteur  décrit. 
L'aire  de  ce  secteur  sera  comprise  entre  celle»  des  secteurs  circulaires 
CSP^  CS'Q ,  décrits  du  point  C  comme  centre,  avec  CS  et  CS' 
jjour  rajons.  Supposons  le  petit  angle  SCS'  =z  a,^  CS  :=:  ty  eU  .  .  ^ 
CS'  =r(i-f-J'),/  étant  une  très-petite  quantité  qui  eat  ruccrois-» 
sèment  de  r ,  on  aura 

secteur  CSP  =r  —  y  secteur  CS'Q  = (  i  4.  /)<  ^ 

#»« 

secteur  CS'Q  —  sect  CSP  =  (i  -4-  a/  -+-  J^a  —  i) 

a 

= -î^  (a/ +  /«)  =  *€«  ^^'(a'-t-^*)* 


Xa  différence  ne  dépend  donc  que  de  la  quantité  /,  qui  repféo—tg 

Taccroisseraent   du   rayon   Tecteur   du   soleil.    Or    en   prenant  pour 

imité  la  distance  périme,  cet  accrobsement  total  est  de  0,034^69 

depuis    le  péri|;ée    jusqu'à    Tapogée ,    c'estrii*dire ,  dans    TinterYail* 

^  d'une   demi-année.    Il    est    donc   moindre    que  0,00019    dans    rio« 

tervalle    d'un  jour.   Ainsi  la    différence  des  secteurs    CS'Q  ,    GSP 

devient    à    fort    peu    près    égale    à    aect   CiiP.o,ooa38  ,    c''cst-à- 

38 

dire ,  qu'elle  ne  s'élève  pas  à   -^ r>-   du  secteur  CSP*  Cette  dif* 

*  100000 

férence   est  donc   presque   nulle,  et  les  secteurs    CSP  y  CSQ  sont 

à  fort  peu    près  égaux  entre   eux.    Or,  le  petit    secteur    elliptique 

CSS'  est    plus  grand   que  ie    premier ,   et  plus   petit   que  le    se» 

cond  ,   par    conséquent  sa    surface  est   aussi    très  >  peu  différeflte  it 

" j  c'est-à-dire ,  (jue ,  dans  V intervalle  d'un  jour ,  elle  est  à  très» 
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«iré  estili^nc^omUnie,  et  Take  totale  tracée,  a  partir 
d*un  point  Âve  «  croit  comme  le  nombre  des  jours  ëcoa-* 
lés.  Ce  résultat  se  confirme  de  la  manière  la  plut  rigou-* 
reuse  lorsque  Ton  calcule  exactement  le^  secteurs  elliptique 
par  l'analyse ,  et  qu'on  les  comps^e  aux  tems  employés 
pour  les  décrire.  De  là  résulte  cette  conséquence  :  les  aing 
décrites  par  le  rayon  vecteur  du  soleil  sont  proportionnelle* 
aux  tems.  C'est  une  des  grandes  lois  découvertes  par 
Kepler  :  elfe  sert  de  base  à  la  théorie  du  soleil  et  des 
planètes. 

80.  En  suivant  cette  loi  et  y  joignant  les  observations 
des  angles  diurnes  9  on  peut  tracer  la  courbe  que  décrit 
le  soleil  sur  le  plan  de  l'écliptique.  Pour  cela ,  d'un  point 
donné  ,  qui  représente  le  centre  de  la  terre  et  de  la  sphère 
céleste ,  menons  spr  un  plan ,  des  droites  dont  la  dis- 
tance angulaire  soit  égale  au  mouvement  angulaire  dû 
soleil  dans  l'intervalle  d'un  jour.  Ces  droites  représen- 
teront les  rayons  visuels  menés  chaque  jour  à  cet  astre. 
Portons  sur  leur  direction ,  à  partir  du  point  fixe ,  les 
distances  correspondantes  dn  soleil  à  là  terre,  calculées 
d'après  le  mouvement  diurne ,  en  prenant  une  d'entre 
elles  pour  unité.  Les  points  déterminés  de  cette  manière 

peu  près  égale  à  la  moitié  du  produit  de  Tanglc  diurne  par  le 
carré  du  rayon  Tectcur. 

Cette  égalité  devient  d^autant  plus  exacte ,  que  rintervalle  de  tems 
compris  entre  les  rayon»  vecteurs,  est- moindre  ;  en  sorte  qu'on 
pourra  toujours  prendre  Cet  intervalle  asse*  petit  pour  que  Terreur 
résultante  de  cette  supposition  soit  moindre  qu'aune  quantité  quelconque 
donnée. 

Ces  rapports  se  confirment  très- exactement  quand  on  évalue  les  aires 
des  secteurs  elliptiques  ,  par  le  moyen  des  formules  rigoureuses  que 
Tanalyse  fournît  pour  cet  objet ,  et  quand  on  compare  ensuite  ces  airci 
#Tec  les  vmiA  4m]^loyés  à  lés  décrire. 
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indiqueront,  pour  chaque  jour,  le  lieu  du  isoieil,  et  b 

courbe  qui  les  unira  sera  l'orbite  de  cet   astre. 

'   8i.  Prenons  pout  exetnpte   les  vingt-quatre   observa^ 

tîons  suivantes  ,  faites  à  Greenwich  ,  par  M.  Maslelihe , 

elles   font  partie  de   celles   du    même  astronome  ,    que 

M.  Delambre  a  employées  pour  établir  ses  premières  table» 

du  soleil. 


DATES     1 

TEMS 

. 

PlFFÉ&BNCE 

DrFrÉ&Enca 

des 

sydéral 

Longitudes 

des] 

des 

•BSERVÂTIONS.  | 

a 

observées. 

teins. 

loBgitudei. 

-    '775. 

G&eeuwich. 

Janyier 

la 
i3 

8,19699 

304,6965 
5a5,S8a 

h 
to,ô3ooo 

I,i5r7 

Février 

\l 

9»>9i2Z 
9,ai785 

i    365,a555 
366,3744 

10,03678 

1,1191 

Mars 

\î 

1;» 

393,0707 

10,02536 

i,io4o 

AvrU 

Mat 

Juia 

a8 
i6 

0,9884^ 

144407 
1,47216 

42,1708 

61, 4035 
96I5993 

iO)Oa635 
10,02739 
10,02889 

i,07«S 
i>o694 
1,0607 

JuOIet 
Ao&t 

i8 

^7 

3,a6473 
5,29359 

4,5oi4i 

5',oo585 

ia8,3Q26 
129,4531 
i69,885a 
170,9584 

10,03786 
10,03543 

ijo665^ 
1,073a 

Septembre 

a3 

199^1657 
20o,a55o 

10,03496 

^,0895: 

Octobre 

aS 

5,8^88 
5,85a5a 

^^î 

10,03670 

i,iiia 

ï^ovembrc 

;  i8 
ao 

6,52o55 
6,57875 

263,3717 
365,6199 

ao,o583o 

a,348» 

Décembre 

\l 

7,36a89 
7,39371 

2^,967^ 
396,0992 

io,o3o83 

i,i3i9 

82.  Ces  longitudes  sont  comptées  sur  réclîptîque  à 
partir  d^une  même  ligne  droite ,  menée  du  centre  de  la 
terre  à  Téquinoxe  du  printems^  conformément  à  Tusagi; 
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jgéaeraliles  astronomes.  La  diflérence  des  observation»  rda-» 
tives  aux  jours  aonsécutifs,  donne  les  angles  diurnes ,  et  les 
racines  carrées  des  rapports  de  ces  angles,  font  connaître 
les  distances  du  soleil  à  la  terre,  à  ces  diverses  époques.  En 
rapportant  ees  distances  à  Finstant  intermédiaire  entre  les 
deux  observations  de  chaque  mois,  on  a  formé  la  table 
suivante,  dans  laquelle  on  a  pris  pour  unité  U  distance 
du  soleil  qui  correspond  à  la  vitesse  angulaire  moyenne 
ï^^i^B^g  (*).  Du  reste  on  a  employé  les  observations 
telles  qu^ elles  ont  étéfisiites  sans  aucune  modification  ,  afin 
d'obtenir  des  résultats  exempts  de  toute  connaissance 
anticipée. 


(*)  G«tte  table    est   calculée  par  la   formule  suiTantc  :  soit  f  le 
mouvement  pour  lo  heures  moyennes ,  r  la  distance  à  la  terre  y  on  « 


Pour  avoir  ^,  on  remarquera  que  it^'i  solaires  moyennes  étant 
converties  en  tems  sydéral ,  yalent  io*',027379î  $36*  Par  oonséqueut 
si  /  est  la  di£fêrence  des  longitudes  ,  et  t  la  différence  des  tems  écoulés 
entre  deux  observations  consécutives  ,  comme ,  dans  un  petit  intervalle 
de  quelques  minutes ,  le  mouvement  du  soleil  sur  son  orHte  peut 
ôtre  suj^posé  uniforme,  on  aura,  pw  une  simple  proportion, 

^  _    /.  10^,027579 

-  -  5 

et  alors  la  formule  qui  donne  r  devient 


r     l .  10^,02737 


,027379 

Cest  ainsi  que  Ton  a  calculé  la  talde  qui  «st  rapp(wtée  dans  la  paga 

6ui\ante*  ,  . 

'    Xhi  reste ,  j'ai  employé  les  observations  telks  qu'elles  se  trouvent 
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DATES 

des 

LONGITUDES 

DISTANCES 
à 

OBSERVATIONS, 

bu  Soleil. 

LA  TERRE. 

Janvier 

12    \    l3 

• 
325,2624 

0,98448 

Février 

i7.à  18 

365,8143 

.0,98950 

Mars 

i4à  i5 

393^5520 

0,99622 

Avril 

28  à  29 

42,7101 

1, 0080a 

Mai 

i5  à  16 

60,9586 

1,01234 

Juin 

17  à  18 

96,0689 

1,01654 

Juillet 

i»à  19 

128,9228 

i,oi658 

Août 

26  à  27 

170,4^18 

1,01042 

Septembre 

22  à  23 

199*7^^^ 

1,00283 

Octobre 

24  à  25 

236,0076 

o,993o3 

Novembre 

i8à  20 

^4,4958 

0,98746      ' 

Décembre 

17  à  18 

295,5333 

0,98415 

rapportas  et  sans  y  fiiire  aucune  correbtion.  Il  est ,  par  conséquent ,. 
possible  que  ces  résuluiti  s'écartent ,  dans  leur»  dernièi-es  dédmalet ,  de 
ceux  dont  on  £siit  usafçe  dans  les  tables  astronomiques,  ces  dernières 
étant  liées  par  la  théorie,  et  déduites  d*vn  si  grand  non;d:>re  d'ob-e 
servations,  que  les  plus  petites  erreurs  s^y  compensent  mutuellement. 
Je  dois  encore  taàre  remarquer  que  la  distance  ,  qui  est  ici  prise 
pour  unité  dans  notre  tableau  et  à  laqueUé  répood  la  vitesse  angulaire 
moyenne  lOjOgSgvu'est  pas  la  distance  moyenne  du  soleil  à  la  terre, 
mais  une  quantité  un  petii  pins  petite.  En  effet ,  si  Vom  prend  la  dis- 
tance moyenne  pour  unité,  et  que  Ton  nomme ^,  celle  qur répond 
*à  Li    tiiesse  angulaù,^   i^«^9%',  'Oa  aurâ,-<n  U  -con^Kirant  «v^c  ki 
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!>$  données  ont  servi  à  construire  hfig,  12  y  pi.  3 ,  qui 
représente  l'orbite  anuueUe  du  soleiL 

83.  Cette  courbe  est  un  peu  alongée  dans  le  sens  de  la 
droite  qui  joint  les  observations  des  mois  de  décembre  et 
de  juin  ;  par  conséquent  c'est  vers  ces  points  que  se  trou* 
vent  Je  périgée  et  l'apogée.  La  ressemblance  de  cette 
orbite  avec  une  elUpse  a  donné  lieu  de  les  comparer  par 

^Unte  apogée , 

i,oi68         r       1,0959    ' 

Gc  qiÂ  éOBiie  ^ts  0,99958,  Talearmi  pèntnoindre  «ine  runité.  Maiâ 
on  voit  en  même  tems  que  la  différence  est  extrèmemetit  petite  ,  ce  qui 
tient  à  ce  que  les  d^tances  périgée  et  apogée  du  soleil  sortt  presque 
égales.  Réciproquement  ,'fti  l'on  veut  prendre  po*ur  unité  la  distance  y 
qui  correspond  it  la  vitesse  angulaire  mojenne ,  alors  la  distance  moyenne 

-  M.,  •  I 

entre  les  distances  extrêmes  sera  exprimée  par  ^— ou  i,ooo4r. 

0,99958 
Pour  montrer  que  ceci   tient  au   peu  «le  ilifférence  des   disiances 
périgée  et  apogée ,  sqient  y  v"'  les  Vitesses,  périgée  et  apogée,  r  r"^ 
les  nijons  correspondons  ,  on  aura  par  la  loi  des  aires 

r"*»'"  =  r'*p',    par  conséquent     j/"— -îlilL. 

_;  :'  .; ■  >"*  . 

Soit  maintenant  ù  la  vitesse  angulaire ,  qui  est  moyenne  arithmétique 
entre  les  vitesses  extrêmes ,  on  aui-a 


ou,  en  mettimt  pour  u"  sa  valeur  et  réduisant, 
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le  calcul  9  et  l'on  a  reconnu  qu'en  effet  l\)riâ  solalrâ  est 
une  ellipse  dont  la  terre  occupe  un  difs  foyers.  Mous  allons 
nous  occuper  de  cette  comparaison;  mais  auparavant  nous 
rappellerons  en  peu  de  mots  la  nature  de  l'ellipse  et  se^ 
principales  propriétés. 

84'  L'ellipse  est  une  courbe  plane ,  telle  que  la  somme 
des  distances  d'un  quelconque  de  ses  points  à  deux  points 
fixes ,  que  l'on  nommeyô^^^r^  >  £st  toujours  la  mémje^  Pour 
la  décrire  ,  on  fixe  aux  foyers  les  extrémités  d'un  fil  quç 
l'on  tend  par  le  moyen  d'un   style.  On  fait  mouvoir  ce 


Or ,  en  nommant  r  la  distance  correspondante  à  la  vitesse  P  |  Ota 
Hura  de  même ,  par  la  loi  des  aires  ,  .  . 

r*9-=:  r*  V  ,    et,   par  conscient ,     -—  = • 

if  r» 

ses  deux  valeurs  de    —7    étant  égales  entre  elles ,  donnent 


r'»  r  a  -I-  r  •  ir*  r  * 

ou    r»  ^ 


r*     ""        ar"»       '  r^-^r'^ 


Cette  expression  peut  être  mise  sons  la  forme  suivante  : 


r» 

ou  bien 
r» 


r-+-  r 
Sous  cette   forme  on  voit   que   r  ne  diffère  de   — —   que  par 

'.       .  ^     .   ■  ' 

une  quantité  qui  a  pot»  facteur  (r"—  r')*,  c'est-à-dire,  le  carré  de 
la  différence  des  distances  |ïérigée  et  apogée,  différence  extrêmemtnl 
petite  >  par  la  nature  de  iVrbe  solaire. 
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Style  t3e  manière  que  le  fil  soit  toujours  tendu  ,  et  la 
courbe  est  tracée  quand  il  a  fait  une  révolution  entière.* 
Voyez  Jig.  i3.  La  droite  menée  par  les  deux  foyers  et  ter- 
minée à  la  courbe  ,  se  nomme  le  grand  axe  de  Tellipse. 
Le  milieu  de  cet  axe  se  nomme  centre  :  il  est  également 
éloigné  des  deux  foyers  ^  et  sa  distance  à  un  quelconque- 
d'entre  eux,  se  nomme  V excentricité  ,  parce  qu'en  effet  si 
les  deux  foyers  se  réunissaient  au  centre  y  Tellipse  se  chan- 
gerait en  une  circonférence  de  cercle ,  et  elle  n'en  dîfîftre 
qu'à  raison  de  son  excentricité.  £nfin,  une  droite  mçnée 
par  le  centre,  perpendiculairement  au  grand  axe  ,  s'appelle 
le  petit  ^u^  de.  L'ellipse  ;  et  la  distance  des  extrémités  de  ce: 
petit  axe  aux  foyers  ,  se  nomme  distance  moyenne  ,  parce 
qu'en  effet  elle  est  moyenne  arithmétique  entre  les  dis- 
tances apogée  et  périgée.  Bans' la  figure  ,  les  points  F  y 
JF'  sont  les  foyers  de  l'ellipse  ;  le  point  C  en  est  leceiMrev 
AT  le  grand  axe;  BF  ou  BF'  la.  distance  moyenne;  CF 
ou  CF*  l'excentricité.  ^ 

85.  Maintenant  pour  savoir  si  la  "courbe  indiquée  par 
les  observations  du  soleil ,  que  nous  venons  de  calculer  ^ 
est  réellement  et  exactement  une  ellipse,  il  faut  prendre 
l'équation  indéterminée  d'une,  ellipse .  quelconque  ,  L'assu-«. 
jétir  à  satisfaire  à  quelques-unes  de  ces  observations  ,  et 
après  que  ses  élémens  auront  été  déterminés  par  cette 
condition  ,  nous  verrons  si  elle  représente  également  les 
autres  observations ,  c'est-à-dire  ,  si  elle  donne  pour  la' 
distance  du  soleil  à  k  terre,  dans  les  différentes  longitudes, 
des  valeurs  égales  à  celles  que  nous  avons  rapportées  dan» 
le  tableau  précédent.  '  ^ 

Cette  recherche  peut  être  rendue  plus  facile  en  profitant 
des  indications'  données  par  les  observations  elles-mêmes 
relativement  à  la  position  de  l'apogée  et  du  périgée.  Il  est 
visible  que  l'apogée  doit  se  trouver  entre  les  observations 
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4e  juin  et  de  juillet,  qui ,  dans  notre  tableau  de  la  page  i4o^  . 
ont  donné  les  plus  grandes  distances  du  soleil  à  la  terre* 
Dt.plus,  comme  ces  valeurs  sont  presque  égales ,  Tapo— 
gée  doit  se  trouver  â-pen^près  au  milieu  des  longitudes  qui 
s'y  rapportent.'  Bans  cette  supposition  ,  la  longitude  de 
ce  point  serait  112^^49^  9  ^  P^^  conséquent  celle  du  pé- 
rigée, serait  3 12%  49^^  9  puisque  ces  deux  points  sont 
opposés  dans  r  ellipse.  £u  effet^  si  l'on  considère  les  observa* 
tions  de  décembre  et  de  janvier ,  qui  donnent  les  plus  petites 
valeurs  de  b  distance  ,  et  qui  p  par  cette  raison  doivent 
contenir  le  périgée  ,  la  moyenne  des  longitudes  qui  s'y 
i^pportent  est  3io%3^78^  valeur  peu  différente  de  celle 
que  nous  venons  de  calculer. 

On  voit  donc  que  si  nous  avions  des  observaûons  ï^Xe$ 
précisément  vers  ces  deux:  longitudes  ^  les  distances  da 
soieâè  à  la  terre  ,  que  l'or  en  '  déduirait ,  seraient  précisée 
ment  les.  distaaccsi apogée. ^t  përigée.  Or,  en  examinant 
sous  ce  point  de  vue  le  catalogue  dés  observations  pu-*» 
bliées  par  M.  Maskeline ,  d'où  sont  déjà  extraites  celles 
dont  nous  venons  de  faire  usage,  j'y  trouve  les  suivai;ites^ 
qui  nous  conviennent  parfaitement. 


Dates 

des 
observations. 

Tems  ^' 
sjdéral 
à   "\ 

0 

PS 

II- 

1  0 

II 

II 

1775. 

GreeBiwich. 

2    0. 
•     w 

'  ?  S 

• 

Juin         3o 

475365 

109,3195 

h 
10,02871 

i°o585 

109^0486 

1,01767 

înittet         I 

2,78256 

iio",3778 

Décemb.  3o 

7,76386 

309,6956 

io,o3o7i 

.,.Î43 

3 10,2626 

o^Soj 

5i 

7?79457 

310,8299 

» 
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L'arc  de 4oifgiui<be  compris  eRlTj^. ces  (>b^erva lions  nW 
pas  encore  eicactement  égal  à  une  .demi-circonférence  4 
comme  ct\^  d.evrajjL  être  jsi  le&  points  anx^ueU  elles  se  rap^ 
portent ,  étaient  texadement  opposés  dans  l'orLite  sur  la 
même  ligne  droite;  mais  la  différence  étant  fort  petite  et 
internent  égale  à.o%4i4ot  nous  k  négligerons  dans  une 
première,  approximation.  Alors  les  rdî^^nces  données  par 
f;e;f  phs^i^vatiqq^t  seroAt  çei^sées  être  le?; distances  apogée  et 
périgée.  Leur  demi-somme  - 1  ,ooa38  seiia  donc  la  distance 
iij^oy^nne.ou  Iç  demi  grand  axé  de  l'ellipse  :(*).  Leur  demi- 
différeçice  o^ç>\jfiLc^  sera  l'excentricité  ;  etf  e»  divisant  ce 
dernier  npmbre  pjir  l'antre,  on  aura  o^b-iyâô  poui*  le  rapi 
port  de  rexcentri(»té;âu  demi  gra^ïdàxe.  Enfin,  en  prenant 
une  nioy^nne  ai^jtjbunétique  entre  les.  ohaervàtians  de  loogL* 
t^de  ,,01^  aura  ,110*», o556  pour  la  longitude  de  l'apogée 
eiii'^Sy  et  pàry  cdnséqueht  310*^,0556  pour  la  longitude 
4»  périgée.  .,  j;       .  ... 

—  ^/  Nous  n'avons  employé  kl  que  quatre  observations 
pour  détenhiner  ces  elémens  ; 'encore  ees  'observations  ne 
sont-elles  pas  exactement  opposées  sur  l'orbite.  •  D'ailleurs 
1  apogée  et  le  périgée  que  nous  supposons  fixes  dans  notre 


(*)  On  se  rappdle  que ,  dans  to»s  éen  oAtiûà ,  nous  âVôus  }>rîii 
pour  unité  la  diftance  dv  soleil  à  la  terre  ^  qui  correspond  A  k 
Titesse  angulaire  moyenne  10,0959.  Cette  (Ibtance  difïere  un  peu  du 
d^mi  crand  axe  ,  et  c^est  pourquoi  la  Valeur  i,ooo38 ,  que  nouA 
venons  de  trouver  pour  le  demi  grand  axe ,  diffère  un  peu  de 
V  unité.  Nous  avions  déjà  fait  cette  remarque  dans  la  note  de  la  page 
l4o  î  et  en  partant  des  valeurs  exactes' de  I*excèntrîcit'é  et  des  vîtesseb 
diurnes ,  nous  avons  trouvé  que  le  demi  grand  axe  devait  étro 
exprimé  par  i,ooo4i  '  nous  trouvons  ici  i,ooo58  par  les  quatre  observa* 
lions  de  M.  Maskeline ,  que  nous  avqp&  <pni)bin^e8.  La  difféi-enee  de 
CCS  résultats  est  extrêmement,  petite  ^  et,  ^telle  que  les  obMnrMïOi»^ 
et  sur-tout  nos   caLctils  laçoiypQrtent. 

2.  10 
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calcul ,  sont  réellemeat  mobiles  dams  h  ciel ,  cofnme  on  le 
verra  bientôt,  et  Ton  s*nt  qu'il  faut  avoir  égard  à  ce  déplà- 
eement  dans  la  comparaison  des  observations.  Enfin  la  mé-* 
tliode  que  noiis  venons  d'employer  pitnir  déterminer  les  difr» 
lances  apogée  et  périgée  ^  n'est  pasy  à  beau  coup  près,  la  plus 
exacte  de  toutes  celles  que  l'on  p«ut  eknployer,  et  nous  eii 
damnerons  bientôt  «ne  autre  qui  lui  est  bien  préférable.  On 
Ùùh  donc  regarder  ce  que  nous  venofns  de  faire  ici  cofmine 
unesimple  approximation ,  et  l'on  peut  facilement  imaginer 
tpi'en  employant  des  méthodes  plus  précises,  et  combinant 
un  plus  grand  nombre  d'obsérvatidtis  ,  6ti  doit  arriver  à 
des  résultats  qui  méritent  plus  de  oonfiahcé.  En  effet ,  eii 
employant  tous  ces  soins ,  M.  Delambreia- trouvé  pour  là  fitt 
de  1778  le  demi  grand  axe  de  l'ellipse  solaire  égal'à  i,oôd4r^ 
lé  rapport  de  l'êxcehtricité  au  demi  grand  axe  égal  à  " 
o,ori68-,  et  la  longitude  du  périgée  égale  à  3io%o6o8.  Ces 
valeurs  diffèrent  bien  peu  de  celles  que  nous  y^tunxè  da 
rapporter ,  mais  pourtant  on  conçoit  qu'il  faut  les  em— . 
ployer  de  préférence  ,  comme  plus  exactes. 

87.  Maintenant  pour  s'assurer  que  l'ôroe  solaire  est 
réellement  une  ellipse  ,  et  une  ellipse  telle  que'  nous  ve- 
nons de  la  déterminer ,  il  n'y  a  qu'à  chercher  par  le  calcul 
idans  une  pareille  ellipse ,  les  valeurs  des  distances  du  soleil 
à  k  terre  pour  chacune  des  longitudes  rapportées  dan^ 
notre  tableau  ,  et  voir  ensuite  si  ces  valeurs  s'accordent  ou 
non  avec  celles  que  les  observations  nous  ont  données. 
C'est  ce  que  j'ai  fait ,  et  j'ai  rapporté  les  résultats  de  cette 
^comparaboii  dans  le  tableau  suivant  ('^). 


(*)  Soit  a  te  d^bi  grand  axe  d'uikc  cUipsè  j  e  le  rapport  de  Pexcen" 
tridté  au  demi  grapd^axe,  r  le  rajon  recteur  mené  du  fbjer  à  uii 
point  quelconque   de  relUpee*  Sc«t  t'   Tangle  formé  par  le  rayoà 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


PHTSIQVE. 


147 


tCWGITUDES 
observées. 

Distances 
déduites  des 
observations. 

Distances 
calculées* 

Excès 

de» 

obiervaijoiiA. 

0 

0,98448 

0,98406 

+  0,00042 

365,8i43 

0,989^0 

0,98949 

+  0,00001 

393,5520 

0,99622 

0,99585 

+  0,00037 

4^,7101 

i,bo8oo 

1,00845' 

•—  0,00045 

60,9586 

I,QI234 

i>oi233 

+  x>,ooy)i 

96,0689 

1,01654 

1,01680 

—  0,00026 

109,8486 

1,01767 

I,OI7!22 

+  Or<»0<î45 

iii8,^ft8 

i^oi658 

1,01647 

-|^   O,OÔ0Il 

,170,4218 

J,.QJQ4â- 

.  .  J^QlQûSi 

4*  0,0003^ 

i99»7io4 

1,00283 

lfO02b6  , 

—  o,oooo3 

^Se^oo'fè 

0,9^3 

0,9935* 

-^  0,00049 

^64,495* 

0,98746 

0,987*62 

—  o,ooôr6 

395,5333 

.  f>j984iB 

0,98403 

+  0, 000 12 

3io,a6A6 

J 

0^98309 

0,983491 

— *  o,ooo4o 

vecteur  avec  la  distance  périgée,  angle  ^e  les  astronomes  appellelit 
V anomalie.  L'éqnation  polaire  dé  J^ellipse  entre  le  rajon  Tecteur  r 
et  Fangle  v  sera  (Gëom.  analyt. ,  4^  i^ciit.,  'pag.  166) 

a  (i  — e») 
r= ^ —• 

I  -H  C  COS  tf 

Pour  appliquer  ces  résuluts  &  Forbe  solaire ,  «oit>, ^/^.  i4,  Tlk 
terre,  PSEÂ  Pe%se  solaire,  P  lé  périg^,  A  Tapogéë,  S  «ae 
peëMâH  ^ekoii^  '4tt  «diefl.  Lhut^  STP  lera  ^  i  »".  ]Midk- 
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Les  différences  entre  les  résuhats  calculés  et  les  résultats 
observés  sont  si  petites  et  si  peu  régulières,  qu'on  peut  sans 
crainte  en  attribuer  une  partie  aux  erreurs  des  observa- 
tions. Mais  on  doit  aussi  en  mettre  quelque  chose  sur  le 
compte  de  l'hypothèse  elliptique ,  ou  de  la  manière  dont 
nous  l'avons  employée.  C'est  ce  qui  s'édaircira  par  la 
suite.  En  attendant  nous  pouvons  toujours  conclure  de  cet 
accord  que  l'orbe  solaire  est  i  très«  peu-près  une  ellipse 
dont  la  terre  occupe  un  des  foyers. 

y  38.  Nous  avons  vu  que  la  distance  moyenne  du  soleil 
à  la  terre  étant  i ,  l'excentricité  est  0,0168.  Celte  excen- 
tricité ne  serait  donc  pas  de  17  millimètres  sur  une  ellipse 
dont  le'  demi  gr^ind  axe  aurait  1000  millimètres  ou  un 
inètre  de  longueur.  Cê^t  pour  cela  qu'elle  est  si  peu  sen- 
sible dans  la  Jig,  iz  :  mais,  dans  le  ciel ,  où   la  distance 

tenant,  àoit  ETe  la  ligne  des  équinoxes ,  d'où  Ton  compte  lei 
longitudes.  Dans  la  potitiim  actuelle  de  Torbc  .solaire ,  £  est  l'équi- 
noxe  du  printems  j  car  la  longitude  de  Tapogëe ,  ou  du  point  ^  , 
4}st  entre  loo»  et  iGO»  j  celle  du  périgée,  ou  du  |  point  P,  entre 
5oo^  et  4oo<'*  £a  nonnnant  donc  ^  la  lÔÉgitîidë  d<i  soleil  comptée 
de  réquinoxe  JE  dans  le  sens  EAS' ,  t[Ui  est  ée'ui  du  mouye-  . 
ment  propre  de  cet  usti'e ,  et  désignait  par  •#  la  longitude  du  péiigée 
comptée  du  même  équinoxe  ,^  on  aura  é>\denMnent  j'  =r  /  —  «w  j  et  en 
mettant  cette  valeur  pour  c  dans  Téquation  de  Pellipse,  elle  de* 
viendra 

'  I  -4.C  cos (/—#•)      '     '•'  ■■ 

D'^aprio  les  résultats  de  M.  Delaml)^ ,  que  nous  venons  d'adopter ,  on  a 

A  s  i,ooo4i  >      «  =  0,0168 ,      «  =  3io».o6o8  j 

ainsi ,  ,en,  se  donnant  /  on  auca  r  en  n^milires  ^  .(fi^t.  àfi  tx^Vt  ipi^ièyc 
.  qv^  j'ai  calculé  les  disunces  rapportées  dans^  le  .tablsw  pi^o^d^ù 
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moyenne  du  soleil  à  la  terre  excède  34  millions  de  lieues  , 
comme  on  le  verra  par  la  suite ,  cette  exceutricité  a  plus  de 
5po  mille  lieues  de  longueur. 

.  Maintenant  que  nous  connaissons  déjà  d'une  manière 
approchée  les  élémens  de  Forbe  solaire  ,  examinons  les 
méthodes  que  les  astronomes  emploient  pour  trouver 
les  valeurs  exactes  de  ces  élémens  avec  la  dernière  pré« 
cision. 
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chapitBlï:  tïil 

^€fnièr€  de  détei^mif^ôr  eocaetëMêkt  ta  position, 
de  l Ellipse  solaire  sur  le  plan  de  Véçliptique, 
Origine  du  Tems  mojen. 

89.  Pour  déterminer  exactement  la  position  de  l'ellipse 
solaire ,  il  faut  fixer  avec  précision  sur  récliptique  le  lieu 
de  Papogée  et  du  périgée.  Ces  points  sont  déjà  connus  d'une 
manière  approchée ,  comme  nous  venons  de  le  voir,  d'après 
\es  observations  diurnes  ,  parce  que  la  vitesse  angulaire  dans 
l'orbite  y  est  la  plus  petite  ou  la  plus  grande.  Mais  il  peiifc 
restet  encore  une  indétermination  d'un  demi-jour  sur  l'ins- 
tant précis  auquel  le  soleil  y  passe.  Pour  les  obtenir  plus 
exactement,  on  remarque  que  le  soleil  doit  employer  une. 
demi-année  ,  pour  aller  d'un  de  ces  points  à  l'autre  , 
et  que  la  différence  des  longitudes  de  cet  astre  y  est  de. 
200**.  La  réunion  de  ces  propriétés  appartient  exclusi- 
vement au  grand  axe  de  l'orbe  solaire ,  car  si  l'on  mène 
par  le  centre  de  la  terre  une  autre  ligne  droite  qui  coupe 
cette  orbife  en  deux  points ,  la  différence  de  longitude 
de  ces  deux  points  sera  bien  égale  à  200**  ;  mais  le  tems 
employé  par  le  soleil  pour  aller  de  l'un  à  l'autre ,  différera 
d'une  demi-révolution  tropique,  11  sera  plus  grand  si  l'arc 
décrit  contient  l'apogée  ,  où  le  mouvement  est  plus  lent  ; 
moindre  s'il  contient  le  périgée  ,  où  le  mouvement  est  plus 
rapide. 

Ce  serait  un  hasard  extraordinaire  que  Ton  eût  d^çs  ob— . 
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servatîons  qui  ^iffépssent  exaçten^eai  de  aao^  ,  et  ilont 
rintervalle  fi^t  préci$éxpent  une  demi-révolution  annuelle  ; 
mais  lorsqu'on  a  trouve  les  observations  qui  satisfont  le 
mieux  aux  conditions  exigées  ^  on  y  fait ,  diaprés  le  mou- 
vement connu  du  soleil ,  les  petites  corrections  nécessaires 
pour  avoir  les  temi  et  les  longitudes  véritables  (*).  Nous 
/donnerons  plus  loin  les  formules  nécessaires  pour  f;^ 
objet. 

£n  appliquait  c,es  considérations  aux  observations  de 
M.  Maskeline  ,  M.  Delambre  a  trouvé  ,  comme  nous 
Tavons  dit^  la  longitude  du  périgée  égale  i  3io^,o6q9 
pour  la  fin  de  Tannée  lyyS. 

90.  Comparons  ce  résultat  à  des  observations  plus  an- 
ciennes. £n  1690  ,  Flamsteed  avait  trouvé  la  longitude  du 
périgée  égale  à  3o8*',43S5.  Ce  point  de  l'orbite  du  soleil  s'est 
•  donc  avancé  de  i%6253.,  en 85  ans,  ce  qui  fait  191^, 2t 
par  année.  La  théorie  de  l'attraction  donne  191^,0668  (^*)> 
«t  l'on  doit  la  regarder  comme  plus  sâre  que  l'observation, 
lorsqu'il  s'agit  de  si  petites  quantités. 

Le  grand  axe  de  l'orbe  solaire  n'es.t  donc  pas  Çxe  dans 
le  ciel,  il  s'avance  annuellement  de  191*', 0668  dans  le  sens 
du  mouvement  du  soleil  (***). 


(*)  On  trouyera  ces  formules  dans  les  notes   de  la  page  i53. 

(**)  Mécanique  céleste  ,  toni.  III. 

(***)  U  est  évident  ^e  ce  déplacement  de  Tellipse  solaire  a  <lù  influer 
BOT  le  c^Jcul  des  observations  par  lesquelles  nous  avons  reconnu 
Tellipticité  de  ror)>ite  du  soleil  dans  la  page  i45.  Cette  influep<$ 
était ,  à  la  vérité ,  fort  peu  sensible ,  parce  que  nous  ne  cherchioi^ 
que  les  vale^urs  des  rajons  vecteurs  de  TeUipse  j  et  comme  ils  varient 
•très-peu ,  un^  petite  erreur  sur  la  -longijtude  à  laquelle  Us  répondei^ 
pc  les  initie  fas  beaucoup;  mats  Perretu-  serait  devenue  beaucoup 
plus  sensible ,  si  nous  eussions  calculé  la  longitu^  du  solejl  4Vp^'^^ 
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Lorsque  cet  astre  est  revenu  au  point  de  l*<^cliplîque 
où  le  périgée  se  trouvait  l'année  précédente  ,  le  périgée 
s'en  est  éloigné  ,  et  le  soleil  doit  encore  décrire  it)i^,o668 
avant  de  le  rejoindre.  Le  tems  nécessaire  pour  cela  est , 

i9i//,o668.365J,242264,         .        ,,0    -      -       j    1     • 

-^i '— ' '. ou  o%o  17446,  a  raison  de  la  cir-r 

400** 

conférence  entière  pour  une  année.   A  la  vérité  l'ellipse 

solaire  ne  reste  pas  tout-à-fait  immobile  dans  cet  intervalle, 

et  le  périgée  s'éloigne  un  peu  du  soleil  pendant  que  cet 

astre  le  rejoint,  mais  son  mouvement  est  si  lent ,  que  l'on 

peut  le  négliger  pendant  un  tems  si  court  ,    et  en  effet 

,^     ..          ,,    .    .              0,017446-^91^10668 
en  o.,oi7446,  .1  ne  décrirait  que 3^5,^4^264 

quantité  qui  est  au^-dessous  d'un  centièdie .  de  seconde 
décimale.  Au  reste  ,  si  -  l'on  vpulait  en  faire  le  calcul 
rigoureux  ,  il  n'y  aurait  qu'à  employer  la  méthode  dont 
nous  avons  fait  usage  dans  la  page  jS ,  pour  trouver  It 
valeur  exacte  de  l'excès  de  l'année  sydérale  sur  l'année 
tropique» 

91.  Par  une  suite  nécessaire  de  ces  phénomènes  ,  le 
soleil  emploie  un  peu  plus  d'une  année  tropique  pour 
revenir  à  l'apogée  ou  au  périgée  de  son  orbite.  I^  différence 


le  tems  écoulé  depuis  une  époque  donnée ,  par  exemple ,  dcpuw 
Téquinoxe.  Maintenant  que  nous  connaissons  la  mobilité  de  rellipse 
solaire ,  les  observations  de  la  p»ge  i4î  ont  besoin  d'être  reprises  et 
cuilculées  de  nouveau,  en  tenant  compte  des  corrections  que  ce  mott''- 
Vement  nécessite.  Telle  est  en  effet  la  marche  que:  les  astronomes 
ont  été  obli;;és  de  suivre  ;  mais  maintenant  il  suffit  de  concevoir  là 
nécessité  de  ces  approximations  successives,  et  la  manière  dont  on 
les  a  pu  faire.  L'eatacûtudé  des  résultats  qu'elles  ont  dôHnés  se  vérifie 
ensuite  'par  la  comparaison  avec  le  ciel ,  sans  qa'iî  soit  iié0es8ah'i 
de  repasser  par  ces  mêmes  «ssaûit 
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«st  égale  à  o',oi744ft,  et  la  durée  de  la  Térolutîon  ,  par 
rapport  aux  absides,  est  365 J, 242264  +  0,017446  ou 
3651,259710.  C'est  ce  que  Ton  nomme  la  révolution  ano^ 
malistique ,  parce  que  Ton  appelle  anomalie  du  soleil 
la  distance  angulaire  de  cet  astre  au  périgée  de  son  or- 
bite. 

92.  Cette  période  diffère  sensiblement  de  la  révolution 
tropique  ;  c'est  donc  elle  qu'il  faut  employer  pour  recon- 
naître l'opposition  des  observations  annuelles  faites  au  pé- 
rigée et  à  l'apogée.  On  conçoit ,  en  effet ,  qu'il  faut  avoir 
^érd  au  déplacement  du  périgée  pendant  l'intervalle  des 
observations  que  l'on  compare.  Ces  conditions  forment  la 
base  de  la  méthode  par  laquelle  on  réduit  à  l'apogée  et  au 
périgée  les  observations  qui  sont  faites  très-près  de  cet 
points  (*). 


,  i^)  Les  rôductions  dont  il  s'agit  ici ,  se  déduisent  des  lois  suivant 
lesquelles  le  soleil  circule  dans  squ  ellipse  ,  lois  que  la  théorie  de 
rattraction  a  fait  connaître ,  ^u  plutôt  qu'elle  a  tirées  des  obserra- 
tions  et  réduites  en  formules.  Les-  résultats  en  sont  renfermés  dans 
les  trois  équations  suivantes  qui  ont  également  lieu  pour  les  planètes , 
comme  on  le  verra  par  la  suite  ,  et  que  f  emploierai  oommae  les 
données  fondamentales  du  problème. 

{i)...f  = '|u-esinii|;  langK^'-^)!/    it^.ttngiw;   r=:a|i-e€OiM} 

a  est  le  demi  grand  axe  de  l'ellipse  ,  e  est  le  rapport  de  l'excentricité 
au  demi  grand  axe,  9r  est  la  demi-circonférence  dont  le  rajon  =  i, 
m  est  la  longitude  du  périgée ,  (^  est  la  longitude  de  Tastre  comptée 
de  la  même  origine ,  et  r  , est  le-  rayon  vecteur  {  Tun  H  l'autre  cor- 
respondent au  tems  exprimé  par  U  Le  tems  est  compté  à  partir  du 
^sage  de  TasUe  au  périgée  ;  T  est  le  tems  d'une  révolution  de 
Tastre  par  rapport  à  ce  point  j  enfin  ci  est  un  angle  auxiliaire  qui , 
s'i;!  ét^iit  éliminé ,  réduirait  ces  trois  équations  à  deux  ,  eptrc  le  tems  t  y 
I 
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Le  mouveomt  que  nous  veaom  de  calculer,  est  celui 
du  périgée  par  apport  à  réquinoxe  du  priatems  ;  H  nou» 
voyons  que  $d  longitude  croît  sans  cesse.  Mais  nous  avons  vu 


la  longitude  (*  et  le  rajon  vecteur  ^  mau  comme  rëliminatîon  fk  m 
i»*c8t  possible  que  par  des  séries ,  il  est  plus  simple  de  conserver  le 
sj8f6ne  des  trois  équations  ,  et  cela  suffira  pour  Tobjet  que  nous 
Boas  proposons  id. 

Au  premier  coup  d^oeii,  <m  serait  tenté  en  croire  que  réqyatioo 
qui  donne  «,  n'est  point  homogène ,  parce  qu'elle  contient  Vue  u 
et  son  sinus  j  mais  qp  rem^rqyera  que,  ^ans  ces  formules,  le  rajou 
des  tables  est  pris  pour  unité ,  de  sorte  que  l'arc  u ,  son  sinus  et  la 
quantité  ar  sont  toutes  trois  censées  exprimées  en  parties  de  ce 
même  rayon ,  ce  qui  conserve  rhomo^énéité ,  et  permet  de  traiter 
ces  quantités  comme  des  nombres  abstraits. 

En  effet ,  sous  cette  forme  on  peut  également  tirer  les  valenn  df 
la, longitude  et  du  rayon  vecteur  par  le  tems;  seulement,  pour  les 
obtenir  ,  il  fiiut  donner  à  Fangle  u  des  valeurs  arbitraires,  qui  dé- 
termineront simultanément  ces  tro^  variables.  Soit,  par  exemple, 
H  =  o  ,  nos  trois  éqtutioas  donneront 

« 

fàùn  la  longitude  de  fastve  est  égale  à  telle  du  périgée,  le  rayoïi 
vecteur  est  la  distance  périgée  eUe-mênie ,  et  le  tems  est .  zéro.  Npu^ 
avons  donc  eu  raison  de  dire  que  le  tems ,  dans  ces  formules ,  était 
coBipté  à  partir  du  passage  de  fa^tre  au  périgée  de  son  orbite. 

Maintenant ,  supposez  u  égal  a  la  demi-circonférence ,  c'est*>ih<Ure , 
a  T ,  vous  aurez  alors  sinu=:o,  cosu  =  —  *i,  tang  j  u  infinie 
a|i8si  bien  que  tang  i  ((^—  «)  j  par  conséquent ,  on  aura  alors 

T 

c*est-à-dire ,  qu''aIors  la  longitude  de  Tastre  eRt  égale  à  celle  du  pé- 
rigée augmentée  d^une  demi-circonférence  ;  Tastre  est  donc  à  Tapogée 
de  FcUipse.  En  effet,  le  rayon  Tecteur  est  égal  à  la  distance  apogée j 
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^■éc^demmcnt  qve  cet  éijmnoxie  a,  kinsièmc,  sar  r^clipti-i 
qtw,  un  Kiouvement  féirograde,  qui  augmisme  chaque  annëe 
ks  longitudes  de  ^ttms  les  ^ints  du  ciel ,  de  i54^,6^a. 


T 

de  plus ,  le  tems  est  é(^  k  '—  \  ainsi  T  exprime  le  tems  que  Tastra 

emploie  à  revenir  au  ])éri^ée.  Cest  la  révolution  anomalisti^oe..  ' 

Si  le  périgée  est  fixe  par  rapport  à  Tontine  des  angles  c  et  « , 
I^astre  «  en  revenant  au  périgée ,  revient  aussi  à  la  même  longitude.  Aloi;s 
ta  révolution  anomalistique  est  égale  à  la  révolution  de  Pûstre,  par 
rapport  à  rorigine.  Si  le  périgée  est  mobile  relativement  à  cette  ori- 
gine }  cette  égalité  n''aura  plus  lieu.  Lorsque  le  mouvement  du  périgée 
sera  direct ,  c^est-à-dirc ,  augmentera  sa  longitude ,  T  surpas^ra  la 
révolution  relative  à  l'origine  ,•  c'est  le  cas  du  soleil  quand  on  le 
IfVpporie  à  Véquinoxe.  G;la  aurait  encore  lieu  en  comptant  ses  lon- 
gitudes à  partir  d'un  même  poiut  fixe  de  Védiptique ,  puisqu'il  a 
wn  mouvement  sydéral  direct  de  36",44  P*"^  année.,  Le  contraire  . 
arriverait  si  le  mouvement  du  périgée  était  rétrograde ,  c'cst-à-^re , 
tendait  à  diminuer  sa  longitude  ,*  alors ,  Fastre  reviendrait  au  périgée 
avant  de  revenir  à  la  même  longitude^  et  la  révolu^on  anomalistique 
serait  jflus  cçurte  que  la  révolution  relative  à  Forigine  des  angles 
**  et  «. 

Ceci  bien  compris  ,  nous  allons  en  faire  Tapplication  au  soleil. 
'Kous  compterons  uos  longitudes  suivant  la  coutume  ordinaire  des 
astronomes ,  à  partir  de  Véquinoxe  moyen ,  cVst-à-dire ,  corrigé  de 
la  nutatiou  ;  par  conr.éqnent ,  il  ^ndra  attribuer  au  périgée  son  mou- 
vement annuel  direet  de  i9f'',o668 ,  rc^tireivent  -k  cette  origine. 
Comme  les  observations  que  Ton  compare  bont  ordinairement  séparées 
•fmr  de  courts  intervaHei  de  tems ,  tout  au  plus  par  un  petit  notnbre 
d'années ,  il  nous  suffira  de  cORsidérer  le  mouvement  du^-périgée 
comme  uniforme ,  de  sorte  qu'en  nommant  (w)  sa  longitude  à  l'ins- 
unt  qui  est  pris  pour  Origine  d^i  ietns  t  y  nous  aurons ,  à  un  instant 
quelconque  ,  compris  dans  les  observations  que  l'on  cpippare  , 

«  =  (»)-+.  mf , 

m  étant  une  quantité    constante  ipii  expiinie  ^accroissement  de  la 
longitude  du  périgée  pendant  l'unité  de  temsj  par  exemple,  si  l'on 
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Le  déplacement  âWUi  du  périgée  par-  rapport  à  un  point 
fixe  de  Técliptique  ^  ou  par  rapport  aux  étoiles  ssuppo- 
^ées  immobiles ,  e&t  donc  égal  à  Pexcès  .de  son  raonve- 

reut  exprimer  t  en  jourt  solaires  moyens ,  ce  qui  est  l'usage  ordi- 

.      j  i9i",o668  ,       ^ 

luure  des  astronomes,  on  aura  m  =  •-—-. — > — 77  ,  prce  qu en  eiiet, 

365)  ,^2264 

en  fiûsant  t  =  5651,24^^^4  9  1^  longitude   du  périgée,  relativement 

•u  point  équinoxial,  doit  être  augmentée  de  i9i",o668.  En  Élisant  t 

égal  à  deux  années  tropiques ,  l'augmentation  sera  double  ,  et  ainsi 

de  suite. 

Maintenant ,  il  £siut  supposer  que  («)  n''est  poiat  connu  exactement  ) 
mais  à-peu-près  ,  et  seulement  assez  pour  distinguer  les  observations 
qui  n'en  sont  pas  éloignées.  On  suppose  donc  que  Ton  a  fait  de 
pareilles  observations  du  soleil  à  peu  de  distance  de  la  longitude  («)  | 
ou  du  périgée ,  et  d'autres  peu  distantes  de  la  longitude  9r  +  («]  j 
ou  de  l'apogée.  On  demande  de  réduire  exactement  ces  observations 
aux  longitudes  («)  et  «•  -+•  (*) ,  et  d'en  déduire  la  valeur  de  («rj. 

L'artifice  par  lequel  on  y  parvient ,  consiste  à  développer  les  lon- 
gitudes cherchées  suivant,  les  puissances  de  leur  distance  au  périgée 
ou  à  Tapogée  ;  alors ,  leurs  valeurs  se  réduisent  à  leurs  deux  premiers 
termes,  et  comme  leur  intervalle  est  donné,  la  condition  dV  satis- 
£dre  détermine  les  corrections  dont  elles  ont  besoin. 

Commençons  par  les  observations  Êiites  près  du,  périgée;  alors ^ 
r  —  «  est  une  fort  petite  quantité  j  ainsi ,  dans  Téquation 


— >-i/^ 


tang|(j/— «)  =  ■/         ^      '  tang  |  u. 

CD  peut  substituei  le  rapport  des  arcs  f  (c  —  9)»  I  <^  à  cdui  de 
leurs  tangentes,  ce  qui  donne 


.=(„-. ,1/4^. 


La  considération  de  la  petitesse  de  u  étant  pareillement  introduiu 
dans  rëquation 

f-s" jtt  — esinii>« 

air    ^  ' 
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in«nt  :  apparent  sur.  celui  des.  çqumqxes  ^  c'est-à^dîrc  , 
191/^,0668 — i54"t6272-=36//*4396.  C'est  \t  mowanent 
sydéral  du  périgëe  solaire  *:  on  voit  qtte  le  mouvement 

permet^  substituer  Tare  u  à  son  sinus  ,   et  celte  ëqulilibn  se^reduîfi 

r<i    '^      -     ^ 
t  = ]i  —  6[u,    ce  qui  donne    i*,^ > 

par  conséquent ,  en  égalant  ces  Jeux  valeurs  de  u  |     . 
^^'  ,  ^  1  X  I— c   ..  "^ 

•t  en  mettant  pour  «  sa  yaieur  («)  -4-  mt ,  op  aurà^niio, 

t  est  le  tems  écoulé  depuis  le  passage  à  la  longitude  (♦)  du  périgée. 
Si  cette  longitude  était  coi^ucl,  t  serait  aussitôt  déiermitié  par  cette 
.équation.   /  doit  être  négatif  pour    les   obseryations  antérieures  au 
.p^Bs^e  de  Tastre  par  le  p^rigéf.  s 

Faisons  le  mêine  développement  pour  loi  oJ^^erTatÙM»  «venines  de 
l'apogée.  Les  longitudes  correspondantes  à-  jt^s  o9bç^:vflti«fls  dâ^coat 
excéder  les  premières ,  et  à  fort  peu  près ,  d'une  demi-circonférence  5 
choisissons-en  une  qui  corresponde  ainsi  à  la  longitude  ^' ,  en  sort* 
cpi  en  la  nommant  f^ ,  on  ait  '  '^ 

J*'  =  V  -+•  9r  -4-  a  ,,  M  4-  -   -      . 

•  éiant  un  fort  petit  angle.  Daçs  l'iptervalle  des  deux  observations» 
la  longitude  du  périgée  aura  changé  ,*et  sera'  devenue ,  par  exemple  , 
V  l  on  aura  donc 

;  ^  :   î      i    ^    "•  '  :  •        -.       . 

et  comme  m'  est  très-peu  différent,  .de  «,  paix^  que  les  observations 

sont  fiiites   dans  la  'même  année,   ou  ^  peu  d'années  de  distance  , 

^  de  iCfrte  quejU  péogée  *  trè/i^p^u. changé  .^âns  riiitftrvglIe;r:.on,Toit 
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tropique  du  périgée  excède  le  mottvetiietit  tetrogr^ti 
lies  éqoinoxcs;  ainsi  le  moevement  èydëral  du  périgée 
fist  direci.,  La  tkéorie  de  Tatlracioii  a  fait  voir  qn% 
est  produit  par  l'attraction  des  pliioètes  et  du  soleil  sur 


que  J*  —  «',  «  ,  et  !*  —  «'-+•«  «ont  encore  de  trèt-petits  angles. 
Or,  en  prenant  dani  cette  expre«i<m,  la  valeur  de  tang  ^  (i/ •:*«') , 
on    voit   qu'elle  est   égale  à  tang   |i(t'  —  w'^-»)  -4- 5  r}  >  ou 

.    ;  représentons  de  même  par  u'  la  valeur  cor- 
respondante  de  u  ,  et  sdppoéoa»  «'  :^  jr  >4-  m  ,  noos  aurons  .   •   .  • 

tanff  I  u  =  . ;  en  substituant  ces  valeurs  dans  Téquatioa 

fondamentale 

uns  I K-  .')  -'y'-^  .  «ng  I  «', 
die  devient 

r  I  •^  C 

et  comme ,  par  ce  qui  vient  d*étre  dh,  u^  et  i>  «^  #  4-  «  soht  éi 
4nt  p«tttfs  qnntitéif  on  peut  ènoore  stifanit»et>  le  rapport  des  sbus 
k  cMl  àfÊ  WKM  ,  oe  i|ui  du— t 

et  puisque  u'  ^  jr  -4-  u  , 


Si  nous  représentons  mainu»iant  par   t*  le  temii  qui  correspond  a 
cette  observation  ,  OU  aura  ,  d'aprà  îes  équations  générales , 


«r>  sinii'tttiifef  {ir-t^«,}  ss^sian^j  ^sîmptcknebtnfekii'sâî-^^. 
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la  terre.  Il  est  par  conséquent  soumis  à  des  înégalhës 
produites  par  le  déplacement  des  orbites  de  ees  astres; 
Mais  la  lenteur  d«  ces  variations  permet  ^e  lé  repré-^ 
senter    d'une    manière  suffisamment   approcHée  |»ar  une 


«D  substituant  les  arcs  aux  sinus ,  ce  qui  se  peut  dans  ces  très-petiu 
angles  j  la  râleur  de  t*  deviendra  dette 

«u  y  en  mettant  pour  m  sa  valeur  («)  4-  mf.* , 


Vi-< 


Cest  la  valeur  do  tems  t'  écoulé  depuis  le  passage  à  Tapogée  jusqu'à  ' 
rinstant  de  Tobservation.  Cette  valeur  serait  connue  si  («)  était  connu. 
Mais  puisque  {m)  n'est  poinfr  connu ,  et  qu'il  n'entre  que  dam 
le  terme  ^^(«)>  élimiftOn»  v  —  («r)âitrè- cette  et  équation  Téqua- 
tion  (2)  \  cela  est  facile ,  puisqu'il  n'entre  qu'au  premier  degré  dam 
les  deux  équations  j  nous  aurous  ainsi  ^  )^  k  ptemièii>5 

,  ^        a?rt.  V'i+e 
«t  substituant  dans  .la  seconde,  il  viendra 

«      =—  H-^-7 — ^.it-^tl^.^,-X-.;;-J^# 

A.  la  vérité  ,  il  enrtre  ici  deux  inconnues  é'  et  t  {  mais  on  connaît 
leur  différence ,  car  elle  est  égale  au  tems  écouié  é«ti«  les  deux  ob- 
servations. Nommons  cet  intervalté  jT^  on  âiihi  t'  ^  t  -h  ^T'j  et 
en  âiminant  t*^  par  ce  moyen,  il  restera. 
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expression  composée  de  deux  termes  ;  l'un  proportionnel 
au  tems ,  Fautre  beaucoup  plus  petit  et  proportionnel  au 
carré  du  tems.  J«ne  paiiè  ici  que  du  mouvement  sydëraL 


xm  bien 

Cest  la  correction  de  la  première  observation  J'aite  vêts  U  périgée. 
Soit  £  l'époque  de  cette  observation  qui  est  connue,  P  celle  du 
passage  au  périgée  que  Ton  cherche  ,  on  aura 

*  P  =  £:  —  «. 

Soit  maintenant  ^  l-époque  du  passage  de  ra$tre^  à  Tapogée ,  -on 

aura  A  •=:  P  -^ ,    puisque    T  est  la    révolution    anomaliiitique. 

iVîettànt  pour  P  aa  -valeur,  il  vient 

mais  en  noranant  E'  l'^poqnede  la  seconde  Obsëtvalldn  ,  on  a  ,  par  sup- 
position ,  E'  <=  E  'h  T' ^  par  conséquent ,  E  •=  E'  —  T'  ;  substi- 
tuant cette  valeur,  il  vient"  —  , 

^=^'-(^-t)-'-. 

Les  deux  demieri  termes  sont  donc^la  correeticn  de  Pépoq^e  -E', 
pour  la  rédviire  à  ^apogée*'  Si  Ton  veut  substituer  pour  t  sa  valeui- 
dans  cfes  formules,  et  que  Ton  mette  pour  a  sa  valeur  i^' — v—  v^ 
on  aura,  pour  P  et  A^  les  expressions  si4vanl^. :. 
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Quand  cm  rappoTte  ce  mouvement  à  Tëquînoxe  mobile ,  les 
inégalkés  de  la  précession  s'y  introduisent  et  se  com- 
posent avec  lui  (*)• 

gS,  J^ai  annoncé  que  le  soleil  éprouve  9  en  vertu  "xlc 
Pattractîon  des  planètes,  de  petites  perturbations  pério- 
diques,  qui  le  font  osciller  autour  de  son  lieu  moyen. 
Par  conséquent,  si  Ton  calculait  directement  la  longi^ 
tude  du  périgée ,  d'après  les  longitudes  du  soleil  vrai , 
telles  que  l'observation   les   donne ,  «lie   serait  affectée 

■        I  I     I  I  III  II         II  .^im^ÊÊmm,     ■      III     I  I  I      I  III 

Ceqk  suppose  que  la  première  oi)serv«tion  est  fiiite  yers  le  périg^ , 
et  la  seconde  vers  Papogée  :  si  le  contraire  avait  lieu  ,  et  si  la 
première  obserTation  ëtait  £iite  vers  Tapogëe  et  la  seconde  vers  U 
périgée ,  il  fiiudrait  faire  e  négatif^  car  eu  &isaiit  cette  suppositioa 
4Ua»  les  équatàons  fondamentales  (i)  rapportées  au  commencement 
de  cette  note ,  Torigine  du  tems  et  des  arcs  se  trouve  trauifK>rtéa  à 
Tjipogée. 

Au  moyen  des  réductions  précédentes,  on  peut  fiûre  conspirer, 
pour  la  détermination  du  périgée  et  de  Tapogée,  un  grand  nombre 
d'observations  liâtes  près  de  ces  points.  Les  résultats  ainsi  obtenus 
se  rectifient  encore  simultanément  avec  tous  les  autres  élémens  de 
'  l^rbitc ,  par  la  méthode  des  équations  de  condition ,  dont  nous 
parlerons  plus  loin. 

(^)  Soit  ()«)  la  longitude  du  périgée  au  commencement  de  lySo, 
cette  longitude  étant  comptée  à  partir  de  Téquinoxe  moyen  de  cetta 
àiême  année.  Après  un  nombre  t  d'années  juliennes,  la  longitude 
du  périgée  comptée  du  même  équinoxe  sera 

(v)  -4-  «.3e",4!i3578  4-  t«.o",oooîi5a.    \ 

et  son  mouvement  annuel  sydéral  sera  ~ 

3e"y}43578  4-«.o"xxx>5o4 

<.  doit  être  supposé  n^atif  pour  les  années  antérieures  à  1750.  G93 
formules  font  tirées  da  la  Méc«û^  céleste  rtom.  Ill,pag*  l^^• 
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^e  tout  reflet  àt  ces  petites  perturbations  ;  mais  on  lejf 
corrige  avant  d^ëtaUir  le  calcul;  de  plus  on  rapporte  les 
-observations  â  Téquinoxe  moyen,  en  faisant,  aux  longitudes 
observées ,  les  corrections  que.  la  nutation  exige.  Alors  la 
longitude  du  périgée  déduite  des  observations  ainsi  cor- 
rigées ,  est  exempte  de  ces  petites  inégalités  y  et  se  rap- 
porte à  sa  position  moyenne. 

JTai  dit  aus^i  que  nous  appellerons  anomalie  Pangle 
ibrmé  par  le  rayon  vecteur  avec  la  distance  périgée. 
Je  dois  prévenir  quç  les  astronomes  ont  pendant  long- 
tems  compté  les  anomalies  à  partir  de  l'apogée  de 
Torbîte.  Cela  n^a  aucun  avantage  ni  aucun  inconvénient 
pour  Je  soleil  non  plus  que  pour  les  planètes.  Mais  cela 
devient  impraticable  pour  les  comètes ,  qui  ont ,  comme 
on  le  verra  par  la  suite  ,  des  orbites  si  excessivement 
«longées  ,  qu'on  ne  peut  les  voir  et  les  observer  que  dans 
la  partie  de  cette  orbite  ,  qui  est  la  plus  voisine  du  péri- 
hélie. Ces  motifs  ont  déterminé  Tauteur  de  la  Mécanique 
céleste  à  compter  l'anomalie  à  partir  du  périgée  ,  et  U 
Bureau  des  longitudes  a  suivi  cet  exemple  dans  ses  nou- 
velles tables ,  ce  qui  les  rendra  uniformes  pour  tous  les 
astres.  J'ai  dû  me  conformer  à  cet  usage.  Mais  comme^ 
malgré  les  avantages  qu'il  présente ,  il  n'est  pas  encore 
généralement  adopté ,  je  pré\-iens  k  lecteur  qu'avant  d'emr* 
ployer  des  anomalies  rapportées  dans  d'autres  ouvrages  d'as- 
tronomie, il  faut  examiner  attentivement  le  parti  que  l'au- 
teur a  embrassé  ,  et  faire  ses  calculs  en  conséquence  ;  ce 
qui ,  au  reste ,  n'a  aucune  difficulté ,  une  fois  que  la  con- 
vention est  connue. 

94.  Le  moment  où  le  soleil  passe  au  périgée  de  son 
orbite ,  est  celui  que  les  astronomes  ont  choisi  pour  fixer 
l'origine  arbitraire  du  tems  moyen  âbsoku  Voici  à  cet 
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igkti  la  convention  ^jnMls  ont  adoptée  ;  je  dis  la  conven-^ 
lion  ,  puisqu'ils  auraient  pu  ëjgalement  fixer  cette  ori- 
gine de  toute  autre  manière.  Quand  ib  ont  troyyé  par  leâ 
observations  la  longitude  moyenne  du  périgée,  avec  toutes 
i«s  corrections  que  nous  avbns  décrites  ,  ils  la  reportent 
dans  le  plan  de  l'équateur  moyen  (*)  j  à  partir  de  Téqui* 
tioxe  moyen  du  printems,  et  d'occident  en  orient,  comme 
si  c'était  une  ascension  droite;  puis  ils  regardent  cette 
longitude  ainsi  transposée  comme  l'ascension  droite  du 
soleil  moyen  y  relativement  i  l'éqiiinoxc  moyen  j  k  l'instan;t 
o&  le  vrai  soleil  se  trouvait  au  périgée  de  son  orbite.  La 
position  'du  soleil  moyen  est  complètement  déterminée  pair 
cetie  construction ,  pour  Tinstant  du  passage .  au  périgée  ; 
et  ainsi  elle  l'est  pour  toujours  ^  puisque  l'on  sait  qup 
son  mouvement  est  uniforme. 

Veiit*on  calculer ,  pour  cet  instant ,  l'angle  horaire 
moyen  du  soleil  moyen  pour  un  lieu  déterminé  ;  pour 
Fsris  ,  par  exemple.  Il  n'y.  a  qu'à  calculer^quelle  était  alor^ 
la  distance  de  l'équinoxe  moyen  au  méridien  moyen  de 
Paris  (**).  Cette  distance  n'est  antre  chose  que  Je  tem» 
«ydéral  moyen  converti  en  arc  :  retranchons-en  l'asccn*- 
«ion  droite  du  soleil  moyen  que  nous  venons  de  déter-^ 
miner f  et  il  est  évident  que  la  différence  sera,  pour  le 
xn^me  instant,  la  distance  du  soleil  moyen  au  méridien 
niûyen  de  Paris,   ou  son  angle  horaire  compté  d'orient 

{*)  Ptr  équaUur  mofei^f  ffftfcpda  ici  T^équateiu*  <^  correspond  au 
p6ië  moyen  de  la  terre*  Ce  pôle  reste  ocostaonnent  placé  au  centre 
de  la  petite  ellipte  de  nutatioii,  tandis  qae  le  pôle  imtamAnëe  circula 
sur  k  dvconférenoe  de  <cetle  dUipiè  en  enir^înant  avec  lui  Té^uteur  vrai. 

(**)  rappelle  ici  méridien  moyen  tdxd   qui  passe  par  le  zénith    , 
moyen  de  Paris,  et  par  le  pôle  liioyen  de  la  terre  ,  pi^endàculayraf*- 
ment  à  Fé^uateur  moyen. 
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en  occident  9  comme  celui  du  soleil  vrai  (*).  Si  PottGOiï-i 
vertît  cet  arc  en  tems  moyen  à  raison  de  lob  moyennes 
pour  4oo^  j  on  aura  Theure  moyenne  ou  le  tems  moyen 
absolu  à  Finstant  du  vrai  passage  du  soleil  au  périgée,  et 
par  suite  on  aura  ce  tems  pour  tous  les  instans ,  à  cause 
de  son  uniformité.  Cette  méthode  directe  et  rigoureuse 
peut  se  simplifier  beaucoup  dans  les  applications  ,  en 
faisant  attention  que  Péquateur  et  Féquinoxe  Vrai  s'écar- 
tent toujours  extrêmement  peu  de  Téquateur  et  de  Téqui- 
noxe  moyen. 

^Pour  faire  comprendre  clairement  cette  simplification  y 
je  m'aiderai  d'une  figure.  Soit  donc ^  fig.  i5,  rrŒ  l'é- 
cliptique ,  Y  Q  Péquateur  moyen ,  et  r  le  point  équi- 
Boxial  moyen;    Y'Ç'   l'équateur   vrai,   et /r'  le   point 


{*)  Ce  raifoxmement  est  absolument  le  même  que  cehû  dont  nous 
ayons  £ût  usage  dans  la  page  127  du  i«'.  yolume  pour  trouTer  le  tems 
sydéral ,  connaissant  par  obserration  Pangle  horaire  d'un  astre  et  aùtt 
ascension  droite.  La  même  figure  pourra  nous  servir.  Soit  donc  alors 
pi.  7,fig»  ^  y  Y  ré<{ninoxe.inoyen,  et  S  le  soleil  moyen  à  Tinstant  da 
passage  du  yrai  soleil  au  périgée«  Y  t^  sera  son  ascension  droite  mo  jeune» 
qui  est  donnée  par  notre  construction ,  et  ^le  à  la  longitude  du 
périgée  dans  Torbite  ,  comptée  du  même  équinoxe  moyen.  Or ,  si 
de  Parc  MSx  y  qui  représente  le  tems  sydéral  ou  Tangle  horaire 
de  Téquinoxe  ,  on  retranche  yS  cm  l'ascension  droite  du  soleil  moyen , 
la  différence  MS  est  Tangle  horaire  du  soleil  moyen  an  mêm« 
instant.  On  connaîtra  donc  cet  angle  horaire.  On  sait  de  plus  que  le 
soleil  moyen  décrit  sur  Péquateur  moyen  400»  en  10^  moyennes^  on 
pourra  donc  déterminer  sa  position  sur  ce  plan  et  son  angle  horaire 
pour  un  instant  quelconque.  Mais  cette  uniformité  n'a  lieu  que  re- 
latiyement  à  l^quateur  et  à  Péquinoxe  moyen.  Elle  n'existerait  plut 
si  Pon  youlait  employer  les  angles  horaires  du  soleil  moyen  ayec  le 
méridien  insuntanée  qui  est  peipendiculaire  à  Péquateur  yrai  ^  et  gé- 
néralement tout  ce  qui  concerne  Je  soleil  mojen  ^  doit  se  rapjportec 
anx  positions  moyennes* 
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Iqnlnodal  vrai  ;  en  sorte  que  les  deux  ëquateurs  prolonges 
se  coupent  en  i  :  Fangle  en  /  sera  la  variation  d'obli- 
quité, et  Parc  VY'  sera  la  variation  de  longitude  oc- 
casionnées par  la  nutation.  Je  suppose  maintenant  qu^à 
rinstant  pour  lequel  on  veut  calculer  le  tems  moyen , 
l'arc  T'itf'  soit  l'ascension  droite  vraie  du  zénith  du  lieu 
oÎL  l'on  observe,  c'est-à-dire,  le  tems  sydéral  apparent  con- 
verti en  arc.  Soit  de  même  Y  M  l'ascension  droite  moyenne 
du  zénith  moyen  du  même  lieu,  sur  l'équateur  moyen, 
en  sorte  que  xM  soit  le  tems  sydéral  moyen  converti  en 
arc.  Toutes  les  questions  que  l'on  peut  se  proposer  relati- 
vement au  tems  moyen,  se  réduisent  à  calculer  xM, 
connaissant  x'M'  ,  ou  réciproquement  à  trouver  r'M' , 
connaissant  xM. 

Pour  y  parvenir ,  on  remarquera  que ,  dans  la  nuta- 
tion ,  les  pâles  et  l'équateur  de  la  terre  se  déplacent  en 
même    tems ,    de     sorte    qUe  les  points  et  les   cercles 
qui  font  partie    de    ce  système,  se   déplacent   tous  en- 
semble  sans  changer  leurs  positions  respectives.  D'après 
te  principe ,  évident  par  lui-même ,  il  est  clair  que  les 
deux  points  M  et  M'  ^répondent  toujours  au  même  point 
j^ysique   de  l'équateur,    soit   vrai,   soit   moyen;    car, 
étant  l'intersection  de  ce  plan  par  le  méridien  du  lieu 
où  l'on  observe  ,  ils  se  déplacent  avec  tout  le  système 
des   cercles   terrestres,    et  ne   changent  par  conséquent 
point  leur  position  respectivement  à  eux.  Cela  revient  à 
dire  que  les  points  M  et  M'  conservent  toujours  la  même 
longitude   géographique  sur  le  globe.  D'après  cela  ,  les 
distances  MI  ^  M'I   de   ces   points  au  nœud  des    deux 
ëquateurs,  sont  égales  entre  elles  ;  c'est-à-dire  ,   que  l'as- 
cension vraie  y 'M' augmentée  de  l'arc   Y'/,  est  égale 
à  l'ascension  droite  moyenne  Y  M  augmentée  de  l'arc  Y/, 
ou ,   en  d^atitres  termes ,  pour   avoir   l'ascension  droite 
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rraié  du  zénith  ^'aâ  lieu ,  quand  on  connaît  son  m^ 
cension  droite  moyenne  y  il  faut  ajouter  à  cette  dernier» 
l'excès  de  l'arc  xl  sur  l'arc  Y'/. 

Or,  .si  du  point  équinoxial  nwjren ,  on  mène  un  ^ 
arc  de  grand  cercle  yt//  perpendiculaire  à  l'équateur 
vrai,  et  qui  sera  le  méridien  de  Y,  il  est  facile  de  voir 
qu'à  cause  de  l'extrême  petitesse  de  l'angle  /  et  de 
l'arc  Y  Y'  qui  exprime  la  nutation  en  longitude,  la 
différence  des  arcs  y/,  Y 'lest  à  fort  peu  près  égale  à  Farc 
Y' y''  compris  entre  le  point  équinoxial  vrai  et  le  mérîdîeii 
de  Y.  Cette  distance  Y' Y"  est  réellement  Fascensioi» 
droite  apparente  de  l'équinoxe  vrai.  Ainsi,  en  s'en  te- 
nant à  cette  approximation ,  qui  est  toujoors  suffisante  , 
on  voit  que  Vascension  droite  moyenne  du  zénith  est 
égale  à  son  ascension  droite  apparente  tnùins  ceUe  du 
point  équinoxial  moyen.  Cette  dernière  est  bien  facile  k 
calculer;  car,  dans  le  triangle. rectangle  YY'Y/^,  on  con-* 
naît  Tangle  y'  égal  à  l'obliquité  apparente  de  TécUp-f 
tique ,  et  le  c6té  Y  Y'  égal  à  la  nutation  en  longitude.  H 
est  facile  de  voir  que  l'arc  cherché  Y'Y<^  est  égal  h  b 
nutation  en  longitude  multipliée  par  le  cosinus  de  l'oUif* 
quité  apparente  de  l'écliptkpie.  Dans  tous  ces  calculs,  oi| 
peut  résoudre  les  triangles  Jyy',  YY'Y^,  comme 's'ib 
étaient  rectilignes,  à  cause  de  la  petitesse  des  arcs  fàt 
lesquels  ils  sont  formés  (*). 


(*)  Conformément  à  la  notatiea  que  nous  ayons  jivqii^  présant 
adoptée  ,  appelons  «'  k  changement  d'obliqnifté ,  ou  Pangke  /^  et 
appelons  4  le  cbaogemfHt  de  longituc)»,  ou  Tare  44',*  ^^^  posé,  le 
triangle  /y  Y  '  étant  considéré  comme   rectiUgae ,  on  aura 

,,        4  «in  (•—"•')  ,        4^« 

Y/  =  -- — ? — : »     Y/= — : — 7-» 
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Réciproqt^tenaeftt,  pour  avoir  Vaseemîûn  êttnf^  apparente 
du  zénith  d*un  lieu  •  en  supposant  connue  son  ascension 
droite  moyenne^  iljaudrmi  ajoutera  cette  dernière  Vas^ 
tension  droite  apparente  du  point  éfuinoxial  moyen, 

jpar  coQsë(|ueut 

T/  -  r  /=  — i !: LL=:4f  coi#-*-8in»tangf<*'î  . 

iitt  •'  ''  ' 

Cette  exprMfiîoB  peat  être  réâuîte  à  4  <:<^  «•  9  parée  que  b  produit 
4  «in  «  tang  ^  »'  est  tout-i-fiilt  ÛMemible.  Ainsi  y  tu  Boonnaitt  m 
FascensioD  droite  moyenne  xM,  du  zénith  et  a*  son  ascenjiioH  droit» 
▼raie  X'M\oa  aura 

«'  — a3r4cDS«9    ptr  eoniéqinent,    a  ss  a' -^  ^  to§  m» 

Soit  ensuite  vi  PasceBsioi»  droite  moyeime  du  «eleil  moyen. »  on  aura, 
dans  la  division  décimale  du  jour 

tems  moyeii  =:  ■'    '  » 

.40 

par  conséquent,  en  nettant  pour  a  «a  Tidcnr, 

a  —  ^  cos  •  —  -^ 


t<ms  moyen  =  • 


4o 


De  métae ,  eil  nommant  A*  PaBcenw>&  dkotte  da  adeil  Trai ,  vel^ 
tirement  ^  Téquinoxe  Trai ,  on  auia 

.         a    -^^    . 

tems  Trai  =:  — — 9 

40 

TCtranehant  ces  deux  expressions  Tune  de  Pautre ,  il  vient 

u^' —  -fcosm  —  A 
,  tems  moyen  —  tems  vrai  =?  • ,    ■  *» 

40 

Cette  diilërence  du  tems  moyen  au  tems^  vrai  s^dp^e  TéquaUon  do 
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Avec  ces  m^tliodes  très-simples ,  rien  n^est  plus  iàdle 
que  de  déterminer ,  pour  un  instant  quelconque  ,  le  tenu 
moyen  absolu ,  lorsque  Ton  connaît ,  pour  ce  même  lieu 
et  pour  ce  même  instant ,  l'ascension  droite  moyenne  du 
soleil  moyen  sur  son  ëquateur  et  le  tems  sydëral  apparent. 
Il  suffit  d'observer  les  règles  que  nous  venons  d'exposer. 

Par  exemple  ,  en  discutant  un  granj  nombre  d'obser* 
vations  du  soleil  faites^par  M.  Maskeline ,  M.  Delambre  a 
trouvé  que  le  soleil  vrai ,  corrigé  des  petites  perturbations 
qui  Taffectent ,  et  ramené  ainsi  au  mouvement  elliptique , 
a  passé  au  périgée  de  son  ellipse  le  3o  décembre  1780,  à 
4^.19449  de  tems  sydéral  au  méridien  de  Paris,  ce  tems 
étant  compté  du  méridien  supérieur  et  à  partir  de  Féqui* 
noxe  vrai,  iiia  longitude  du  périgée  rapportée  à  Féquinoxe 
moyen  était  à  cet  instant  310^.17492  :  c'était  donc  aussi 
l'ascension  droite  moyenne  du  soleil  moyen  d'après  la  dé^ 
finition  que  nous  en  avons  donnée.  Si  on  la  réduit  en  tems 
décimal  en  la  divisant  par  4^,  elle  deviendra  7^.  754378  ;  la 
nutation  du  point  équinoxial  moyen  en  ascension  droite  , 
ou  son  ascension  droite  apparente,  était  alors  —  o°.oo3,3i,  , 
ou  en  tems  ,  —  0*^.0000827  elle  était  négative,  parce  que 


tems.  En  formant  ion  expression  générale ,  elle  sert  à  troorer  Tua 
de  ces  tems,  Tautre  étant  connu. 

Bans  toutes  les  relations  précédentes ,  il  jBïut  mettre ,  pour  4  ^ 
valeur  numérique  ,  telle  que  nous  FaTons  donnée  dans  le  chapitre 
sur  la  nutation.  £n  nommant,  conmie  nous  layons  fait  alors,  IV 
la  longitude  du  nœud  ascendant  de  la  lune ,  et  X  la  longitude  du 
soleil,  nous  avons  trouvé 

\)4  cos  «  =  —  5o'',97a  sio  iV"  —  2",834  sin  ^  ■^* 

Cest  Pascension  droite  vraie  du  point  équinoxial  moyen ,  de  même 
que  T  y"  est  ta  déclinaison  vraie.  Cette  valeur  de  ^cos  «  est  doiic 
Celle  qu^il  £int  employer  dans  les  formules  que  nous  venons  d'expo»ei  • 
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le  nœud  de  la  lune  se  trouvait  dans  les  signes  ascencbns  de 
rëcliptîque  entre  y  et  ^.  Ainsi  en  la  retranchant  du 
tems  sydëral  vrai  4**.  194499  ^1^^  deviendra  additive  ,  et 
Ton  aura  4^ «194^727  pour  l'ascension  droite  moyenne 
du  zénith  rapportée  à  Téquinoxe  moyen.  Si  Ton  en  re- 
tranche l'ascension  droite  moyenne  du  soleil  7***  754373, 
en  ajoutant,  s'il  le  faut,  10^  pour  vendre  la  soustraction 
possible ,  la  différence  6**44o^  ^st  l'angle  horaire  du  soleil 
moyen  à  cette  époque.  Ainsi ,  l'on  peut  dire  que  le  soleil 
vrai ,  dépouillé  des  perturbations  et  réduit  au  mouvement 
elliptique,  a  passé  au  périgée  de  son  orbite  le  29  décembre 
X780,  à  6^.44^^  ^^  tems  moyen  au  méridien  de  Paris. 
J'ai  retranché  une  unité  du  nombre  de  jours,  parce  que 
nous  en  avons  converti  nn  eu  heures  pour  rendre  la  sous- 
traction possible. 

95.  Maintenant  que  l'origine  d'où  Ton  compte  le  tems 
moyen  nous  est  bien  connue ,  revenons  aux  phénomènes 
que  présente  la  mobilité  de  l'ellipse  solaire.  Le  grand  axe 
de  cette  ellipse  ayant  un  mouvement  progressif  sur  le  plan 
de  l'écliptique  ,  il  a  dû ,  à  une  certaine  époque,  coïncider 
avec  la  ligne  des  équinoxes,et  dans  un  autre  tems  il  lui  a  été 
perpendiculaire.  Ces  époques  sont  faciles  à  détenniner  , 
puisque  nous  connaissons  par  les  observations  la  position 
actuelle  de  cet  axe  et  son  mouvement  (*). 


'  (*)  Nous  ayons  vu  ^e  le  mouvement  sydëral  du  périgée  à  partir  d« 
1756  est 

«.36",443578  -^  «».o",oopïi52. 

Soit  ^'  le  mouvement  du  point  équînoxiol  sur  Téquatâur  vrai  ;  mou- 
vement dont  nous  avons  donné  Texpression  générale  pag.  85.  En 
rajoutant  au  résultat  précédent ,  nous  aurons  le  mouvement  du  périgée 
relativement  au  point  équiooxial  de  1 75o.  Si  nous  ajoutons  encore  à  Ce  ' 
piouvement  la  longitude  du  périgée  à  cette  époque  >  laquelle  était 
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Solvant  les  observations  de  Lacaille  9  la  longitude  Jb 
périgée,  en  1760,  était 309% SSay. 

Quand  le  grand  axe  était  perpendiculaire  k  la  Ugne  des 
équinoxes  ,  cette  longitude  était  de  3oo^* 

La  différence  est  9%5827,  qui  à  raison  de  191^,0668  par 

an ,  font  un  nombre  d'années  égal  à  ^ ■  ,^..  ■  ou  environ 

^  19100D0 

5oo  ans. 

Ce  phénomène  est  donc  arrivé  en  l'an  i^So.  Alors  le 
périgée  du  soleil  coïilcidait  avec  le  solstice  d^ hiver,  et 
Tapogée  avec  le  solstice  d'été.  \ oyez Jig.  16. 

De  même  ^  quand  le  grand  axe  coïncidait  avec  la  ligne 
ées  équinoxes  ^  la  longitude  du  périgée  était  2oe^. 

Depuis  cette  époque  jusqu'en  ijSo,  il  s'est  avancé  de 
io9%5827. 

Le  nombre  d'années  nécessaire  pour  ce  déplacement  est 

10958270000  .       ,.   ^r. 

— ~ '      '     OU  environ  Sjôb  ,   ce  qui  reporte  ce  phéno^ 

mène  à  4000  ans  environ  avant  l'ère  chrétienne.  Par  une 
rencontre  assez  singulière,  c'est  à-peu-près  vers  ce  t^ms  ^ 
selon  la  plupart  des  chronologistes  ^  que  remontent  les 
premières  traces  du  séjour  de  l'homme  sur  la  terre ,  quoi- 
qu'il paraisse  d'ailleurs  par  un  grand  nombre  de  preuves 
physiques  ,  que  b  terre  elle-même  est  beaucoup  plus  an^ 
cienne. 

.  96.  On  voit  que  le  même  phénomène  arrivera  encore 
lorsque  le  périgée  solaire  aura  atteint  4oo* ,  c'est  â-dirc  , 
lorsqu'il  aura  décrit  loo*  —  g^SSay  ,  depuis  lySo  ;   et  en 

et  3090,582716  (a78*,37',28*'  scx.),  bods  aurons  pour  «ne  époque  queî^ 
«onquc  cette  longitude  comptée  de  Téquinoxe  de  17^09  ce  sem 

aojo. 582716  H^  ^  H-  «.36^'^3528  4*  «•  .flT'jOOoaSa^ 
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partant  des  résultats  précëdens ,  on  voit  qnll  faut  pour 
cela  un  nombre  d^années  exprimé  par  8735  —  a.Soo  o» 
4735  9  ce  qui  reporte  ce  phénomène  k  l'an  6485. 

Alors  le  périgée  solaire  coïncidera  avec  Féquinoxe  du 
printems,  au  lieu  que  dans  la  position  opposée  ,  il  a  coïn-^ 
cidé  avec  Féquinoxe  d'automne.  Dans  ces  deux  cas  la 
ligne  deà  solstices  qui  est  toujours  perpendiculaire  à  celU 
des  équinbxes ,  se  confond  avec  le  petit  axe  de  l'ellipse 
solaire. 

Généralement,  on  voit  que  cette  ligne  des  solstices  ne 
répond  jamais  pendant  deux  années  consécutives  aux  mêmes 
points  de  l'orbite  du  soleil.  Au  reste  ,  les  résultats  pré- 
cédens  ne  sont  qu'approchés ,  car  on  sent  que  Ton  ob-^ 
tiendrait  des  valeurs  un  peu  différentes  en  ayant  égard 
k  la  variabilité  du  mouvement  da  périgée  ei  des  éqi^i- 
noxes  ,  ce  qui  serait  facile  en  employant  les  expression» 
exactes  que  nous  avons  données  de  ces  mouvemens.  Mais 
cette  exactitude  ne  serait  pas  ici  d'une  grande   utilité. 

97.  Lorsque  le  grand  axe  AP^  Jîg,  16  ^  est  perpendi- 
culaire à  la  ligne  des  équinoxes  ,  l'équateur  Ee  partage 
cette  ellipse  en  deux  portions  inégales  ,  dont  la  plus  petite 
est  située  du  côté  du  périgée.  Cette  partie  doit  donc 
être  décrite  plus  promptement  que  l'autre,  puisque  son 
étendue  est  moindre ,  et  que  les  surfaces  décrites  sent 
proportionnelles  aux  teras.  Cette  circonstance ,  jointe  a^ 
déplacement  du  grand  axe  ,  rend  les  durées  des  quatre 
saisons  inégales  entre  elles  ,  et  variables  dans  les  différent 
'  siècles. 

Lors  de  cette  position  du  soleil  en  i:&5o  ^  le  périgée 
coïncidait  avec  le  solstice  d'hiver.  Alors  ,  le  tems  écoulé 
depuis  l'équinoxe  du  printems  E  jusqu'au  solstice  d'été  ^ 
était    égal    à    rinlervalie    de    ce.  solstice    à   l'équinoxe 
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d'automne  ;  le  printems  ëuit  donc  égal  i  Véié  et  Tau-», 

tomme  à  l'hiver. 

Du  tems  d'Hîpparque  ,  ou  128  ans  avant  l'ère  chré- 
tienne,  l'apogée  était  moins  avancé  qu'en  lySo  d'une 
quantité  égale  à  191^/, 0668. 1878  ou  35®,88:i3.  La  longi-» 
tude  du  périgée,  à  cette  époque,  était  donc  2^3% joo^* 
L'ellipse  se  trouvait  placée  à-peu-près  comme  on  le  voit 
dans  la^^.  17  ,  et  l'angle  PTS  était  de  26^,2996.  L'inter- 
valle EAS'j  de  l'éqnînoxe  du  printems  au  solstice  d'été  était 
alors  94  jours  et  demi ,  et  l'intervalle  S'e^  de  ce  solstice  à  l'é- 
quinoxe  d'automne  n'était  que  de  9a  jours  et  demi ,  sui- 
vant les  observations  de  ce  grand  astronome.  Le  printems 
était  alors  plus  long  que  l'été ,  et  l'hiver  plus  long  que 
l'automne. 

^.  Maintenant  la  position  de  l'ellipse  est  telle  que 
la  représente  la  fig.  18.  L'angle  PTS  était  de  io*,538o 
au  commencement  de  l'année  1800 ,  et  l'on  avait  pour  lea 
intervalles  des  diverses  saisons  : 

De  l'équinoxe  du  printems  au  solstice  d'été  ,  92  .  ,9o588. 

Du  solstice  d'été  à  Téquinoxe  d'automne,  93., 56584* 

ï)e  l'équinoxe  d'automne  au  solstice  d'hiver ,  89'. ,63954. 

Du  solstice  d'hiver  à  l'équinoxe  du  printems ,  89.  ,07 1 10. 

Lé  printems  est  donc  maintenant  plus  court  que  l'été  , 
et  l'automne  plus  long  que  l'hiver  C^). 

Tant  que  le  périgée  solaire  restera  du  côté  de  l'équa— 
teur ,  où  il  est  maintenant ,  le  printems  et  l'été  prb  «h^ 
semble ,  seront  plus  longs  que  l'automme  et  l'hiver.  Dan» 
^___  — ■ ■ — __^^^_— ___^-___— — »_— — ^  • 

(*)  On  verra  plus  loin  ,  dans  une  note ,  la  manière  dont  on  a  calcula 
«es  |>ombres.  Il  faut  auparavant  que  nous  ajons  expliqué  la  construction 
des  tables  du  soleil.  ^ 
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iee  siicle^  la  différence  est  d'environ  7  )our8V  comme  on 
le  peut  voir  par  les  valeurs  précédentes.  Ces  intervallet 
deviendront  égaux  vers  Fan  6485 ,  lorsque  le  périgée  at-> 
teindra  l'équinoxe  du  printems  ;  ensuite  il  le  dépassera ,  et 
le  printems  et  Pété  pris  ensemble  deviendront  plus  couru 
que  l'automne  et  Thiver. 

90.  Ces  phénomènes  n'auraient  pas  lieu  si  le  mouve-^ 
ment  du  soleH  était  circulaire  et  uniforme  ;  toutes  les 
saisons  seraient  égales  entre  elles ,  et  l'on  n'y  remarque* 
tait  jamais  aucune  différence.  L'excentricité  de  l'orbite  ^ 
quoique  fort  petite ,  a  donc  une  iufluence  sensible  sur 
leur  durée.  Le  déplacement  du  grand  axe,  quoique  très* 
lent ,  produit  les  variétés  observées  dans  les  difiérens 
siècles  j  variétés  que  nous  n'appercevons  pas  pendant  la 
courte  durée  de  notre  vie ,  mais  dont  les  générations  suc- 
cessives éprouvent  réellement  les  effets.  Voici  la  seconde 
fois  que  nous  avons  occasion  de  démontrer  l'application 
de  l'astronomie  à  l'état  passé  du  ciel  et  à  son  état  futur* 
C'est  pourquoi  on  me  pardonnera  d'être  entré  dans  quel* 
ques  détails  sur  ce  sujet. 
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CHAPITRE    IX. 

Détermination  exacte  de  ^Excentricité^  cTaprès 
les  observations  de  l'équation  du  Centre. 

^  100-  liA  position  At  l'ellipse  solaire  et  son  excentricité 
sont  connues  par  ce  qui  précède.  Si  elles  Pétaient  exac- 
tement ^  on  eh  déduirait ,  par  le  calcul ,  la  marche  da 
soleil. 

Mais  il  peut  rester  encore  beaucoup  d'incertitude  sur 
rexcentricité.  Nous  Pavons  d'abord  conclue  de  la  compa- 
raison des  diamètres  périgée  et  apogée  ^et  les  observations 
de  ces  diamètres  portent  sur  de  petites  quantités  affectées 
de  Pirradiation ,  dont  on  ne  sait  point  les  dépouiller. 
D'ailleurs ,  cette  méthode  ne  serait  plus  praticable  pour 
les  planètes  ,  dont  le  diamètre  apparent  est  fort  petit. 
Aussi ,  n'avons -nous  employé  cette  méthode  que  pour 
démontrer  Pelliptîcité  du  mouvement  du  soleil  ;  et  cette 
ellipticité  une  fois  reconnue ,  nous  avons  calculé  l'excen- 
tricité par  les  rapports  des  vitesses  angulaires  observées 
au  périgée  et  à  l'apogée.  Mais  pour  obtenir  cet  élé- 
ment avec  toute  la  précision  liécessaire ,  il  faut  chercher 
un  résultat  sur  lequel  il  ait  une  influence  plus  continue 
et  plus  sensible.  !Nous  le  trouverons  dans  les  variations 
du  mouvement  angulaire  du  soleil. 

La  ^  loi  fondamentale  de  ce  mouvement  est  que  les  aires 
décrites  par  le  rayon  vecteur ,  sont  proportionnelles  au 
temis.  Si  Porbiie  du  soleil  était  circulaire  et  san3  exceu:;^ 
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%r!cilé  ,  les  aires  ëgales  corresponciraîent  à  des  angles 
^aux  ,  et  le  mouvement  de  cet  astre  serait  uniforme.  Les 
inégalités  périodiques  que  l'on  y  obserye  ,  sont  donc  Teflet 
nécessaire  de  réxcentricitë  de  Forbîte.  Elles  sont  liées  à 
cette  excentricité  ,  et  leur  étendue  dépend  de  sa  gran*» 
deur.  Of  ,  on  peut  les  observer  très-exactement  an  moyen 
des  excellentes  horloges  que  nous  avons  aujourd'hui  ;  on 
peut  donc  espérer  de  déterminer ,  par  ce  moyen  ,  l'excen- 
tricité avec  beaucoup  plus  de  précision  que  par  l'observa- 
tion directe. 

xai.  Pour  avoir  une  idée  nette  de  ces  inégalités ,  il  faut 
concevoir  le  mouvement  du  soleil  comme  composé  d'un 
mouvement  circulaire  et  uniforme ,  qui  en  fait  la  pirtie» 
principale,  et  d'une  correction  dépendante  de  J' excentri- 
cité de  l'ellipse  ,  qui  modifie  cette  première  valeur. 

Ou  )  si  l'on  veut  peindre  ces  considérations  par  la  geW 
métrie  ,  concevons  un  soleil  fictif  5,  jig,  19,  qui  se  meuve 
uniformément  autour  de  la  terre ,  sur  une  circonférence 
dont  Je  rayon  soit  égal  à  la  distance  périgée.  Donnons  à, cet 
astre  fictif  un  mouvement  moyen ,  égal  à  celui  du  vrai* 
soleil  ;  en  sorte  qu'étant  partis  ensemble  du  périgée  P,  ils  y 
reviennent  ensemble  après  une  révolution  entière,  et  sei-« 
vons-les  à  partir  de  ce  point.  Tandis  que  le  soleil  fictif  se 
Bieut  d'une  manière  uniforme,  le  vrai  soleil «$ se  meut  d'une 
manière  inégale,  -en  formant  avec  la  distance  périgée  déaf 
secteurs  d'ellipse  proportionnels  au  tems.  Comme  il  a  ^ 
en  partant ,  sa  plus  grande  vitesse ,  il  devance  d'abord  le 
soleil  5\  mais  son  mouvement  se  ralentit  k  mesure  qu'il 
s'éloigne  du  périgée;  il  arrive  un  moment  où  sa  marche 
est  la  même  que  celle  du  second  soleil,  après  quoi  eelui-^ 
ci  s'en  rapproche,  et  l'atteint  à  l'apogée  ^,  où  ils  arri- 
vent en  même  tems.  Le  contraire  a  lieu  en  revenant  vers 
le  périgée.  Alors  c'est  le  soleil  fictif  s  ,    qui  devance  le 


■Digitized  by  VjOOQ  IC 


176  AStRONOMlK 

•eleil  véritable.  Mab  peu  après  celui--ci  augmente  Ae 
vitesse ,  en  se  rapprochant  du  périgée.  Il  arrive  un  moment 
où  leurs  marches  sont  égales  ;  ensuite  celle  du  vrai  soleil 
9  accélérant  toujours ,  il  suit  Pautre  de  plus  près  ;  et  enfin  ^ 
les  deux  astres  se  rejoignent  au  périgée  ,  oii  leurs  moyens 
mouvemens  tropiques  les  ramènent-en  même  tems. 

Par  conséquent,  si  l'on  conçoit  deux  rayons  vecteurs, 
inenés  à  un  instant  quelconque  du  centre  de  la  terre  aux 
deux  soleils,  Fangle  formépar  ces  droites,  sera  d'abord  nul  au 
périgée  ;  il  augmentera  ensuite  jusqu'à  un  certain  terme,  où 
il  atteindra  sa  plus  grande  valeur  ;  puis  diminuera  jusqu'à 
l'apogée ,  où  il  redeviendra  nul  de  nouveau;  et  de  là  jus- 
qu'au périgée  ,  il  variera  en  sens  contraire  par  le^  mêmes 
degrés.  Cet  angle  est  donc  la  correction  qu'il  faut  faire 
au  mouvement  circulaire  ,  pour  avoir  le  mouvement  ellip* 
tique  du  soleil  :  on  le  nomme  Véçuatien  de  l'orbite^  où. 
Véquation  du  centre ,  parce  que  l'on  a  coutume  d'appeler 
équation  en  astronomie  ,  les  quantités  qu'il  faut  ajouter 
ou  ôter  aux  résultats  moyens,  pour  les  égaler  aux  résultats 
véritables. 

lod.  Depuis  le  périgée  jusqu'à  Papogée  ,  l'équation  du 
centre  doit  être  ajoutée  au  moyen  mouvement  du  soleil  t- 
pour  avoir  le  mouvement  vrai;  depuis  l'apogée  jusqu'au^ 
périgée ,  elle  en  doit  être  retranchée.  De  plus ,  il  y  a  deux^ 
points  dans  l'orbite  ,  où  elle  atteint  sa  plus  grande  valeur. 
Le  calcul  fait  voir  que  si  cette  valeur  est  connue  ,  on  eu 
peut  déduire  immédiatement  l'excentricité  (*).  Or  il  est 
facile  de  déterminer  ce  ma^imwn  par  observation ,  comme 
on  va  le  voir. 


(^)  'Void  la  j^rmule.  Soit  E  la  ping  grande  é^oatioa  du  centre  , 
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En  effet  y  dans  ces  points,  les  detiie  soleils  se  meurent 
pendant  <)aelques  instans  arec  nv^r.^  vitesse.  Le  ihouve-' 
ment  du  vrai  soleil  est  donc  alors  ^al  à  son  moyen  moir?e- 


E 

4  rexœntrîdté  ;  due  Poil  tamt    '       ^^ ==  «  ,  on  au»  feiccii- 

63<»,66i977 
tricit^  p«r  la  série 

I  II  587  4o583 

c  =  —  «  —  ----  «*  —  ■■    ,      ■    «*  —  — T7 r~~  «^  -1* . .  » .    ' 

3  708  980040  3642411520 

'  La  quantiié  «  est  toujours  une  fraction  très-petite  priad^leiiient 
pour  le  soleil.  Si  l'on  suppose  avec  Fauteur  de  la  Mécanique  c^le^ , 
^  =  30>i4o9,  au  commencement  de  1760,   oU  aura 

30,1409 


65o,66i 


977 


o^Seag, 


x^   qui  dotme   ^-^  •  «  ;=  O,oi68i4- 
3 

II  «' 
X«  Keond  terme  -*-— — -  est  au-dessous  de  o,ooooor,  et,  par  cons^S- 
768 

quent ,  insensible  ,*  un  auia  donc ,  en  se  bornant  au  premier , 

€  =  O,oi68i4* 

Cest  le  r^ulut  adopté  par  Fauteur  de  la  Médaniqué  c^eite  daim 
Hi  TabU  des  élémens  des  planètes.  Si  i^ou  Youlait  au  contraire  déter- 
miner le»  plus  grandes  équations  par  Fexceutricité  j  il  ne  fiui4rait  quci 
retourner  la  série  précédente  ,  et  Fon  aurait 

-  88  . 

E  =  63»,66i977  (  3e  -»-  — --  e»  4-  . .  . .  .etc.} 

'■  084 

ecs  séries  sont  faciles  à  déduire  des  équations  du  mouvemeut  elliptique 
que  nous  aTons  donné  page  i53  ^  il  suffit  dVxprimer  dans  ces  équations 
que  FppO(|ue  pour  laquelle  on  calcule  est  celle  à.  laquelle  le  inouvetnen( 
Trai  de  Fastre  éf^ale  son  mouvement  mojen.  On  trouvera  la  (lémonstra<* 
tion  de  ces  résultats  et  de  toutes  ces  formules  relatives  à  ta  plus 
grande  équation  du  eentic  »  dans  une  note  placée  à  la  fîn  de  ce 
éliapitie. 
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ment  tropique,  ou  à  i^ogSiGSS.  C'est  le  caractère  auquel 
on  reconnaît  l'époque  de  la  plus  grande  équation. 

Il  y  a  deux  points  semblables  dans  l'orbite  ;  et  comme 
sa  figure  est  symétrique,  il  est  de  toute  nécessité  qu'ils 
soient  placés  symétriquement  de  part  et  d'autre  du  grand 
axe ,  comme  dans  la  Jîg.  19 ,  où  ils  sont  désignés  par 
S  et  S'.  D'ailleurs  avant  le  passage  du  soleil  à  l'apogée , 
l'équation  du  centre  est  additive  au  mouvement  moyen; 
et  après  ce  passage  elle  est  soustractive  :  d'où  il  suit  que, 
dans  l'un  et  l'autre  cas  ,  le  soleil  vrai  est  plus  près  de  l'a- 
pogée que  le  soleil  fictif,  comme  le  représente  hjig»  19. 
'  On  vçit  donc ,  par  la  seule  inspection  de  cette  figure  , 
que  si  l'on  pouvait  calculer  les  angles  STS' ,  sTs' ,  leur 
différence  serait  égale  à  la  somme  des  angles  STs ,  5'  Ts'  , 
ou  au  double  de  la  plus  grande  équation  du  centre  ,  car  à 
cause  de  la  symétrie  de  l'orbite,  les  deux  angles  STs  , 
S' Ts'  doivent  être  égaux. 

Or ,  si  l'on  représente  par  Ee  la  ligne  des  éqirinoxes  ,t 
l'angle  STS^  est  facile  à  calculer.  C'est  la  différence  des 
longitudes  vraies  ETS ^  ETS'  du  soleil ,  observées  dans  les 
points  de  la  plus  grande  équation. 

L'angle  i5T5(.  ne,  présente' pas  plus  de  difficulté.'  C'est 
l'angle  que  le  soleil  aurait  décrit  en  vertu  de  son  moyert' 
mouvement  tropique  pendant  le  même  intervalle  de  tems/ 
Il  est  égal  à  la  différence  des  longitudes  moyennes ,  en 
désignant ,  par  cette  expression ,  les  longitudes  que  le 
soleil  aurait  eues  à  ces  deux  époques,  s'il  avait  marché 
uniformément  dépuis  son   passage  au  périgée. 

Ainsi  lorsqu'on  a  deux  longitudes  'vraies  du  soleil  ob-^ 
sensées  aux  époques" de  la  plus  grande  è-quation^  V excès 
du  moyen  mouvement  tropique ,  sur  le  mouvement  vrai 
en  longitude^  dans  le  même  inten'alle  ,  est  le  double  de 
Vé (Ration  du  centre. 
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ioâ.  t)ans  tout  ceci  nous  n'avons  pas  eu  e'gafd  au  dé- 
})laceinent  progressif  de  l'orbe  solaire.  Cependant  il  influe 
feur  les  positions  da  soleil  >  par  rapport  au  grand  axe  de 
^on  ellipse.  Par  l'effet  de  ce  déplacement ,  la  longitude 
observée  à  la  première  époque  ,  devient  trop  faible  ;  et 
pour  la  ramener  au  même  point  de  l'ellipse  auquel  elle 
répondait  d'abofd,  il  faudrait  lui  ajouter  l'arc  décrit  par 
ïe  périgée ,  pendant  l'intervalle  de  la  première  à  la  seconde 
lobservation.  Ainsi  l'angle  STS^  déduit  de  la  différence 
des  longitudes  vraies ,  est  trop  fort  de  la  même  quan-^ 
lité.  Mais  la  différence  dès  longitudes  ifnoyennes  qui  se 
calcule  d'après  le  tems  écoulé  entre  les  deux  observations  se 
Irouve  augmentée  de  la  même  manière  et  d'une  quan* 
lité  exactement  é|;alfe.  L^ erreur  disparait  doïic  du  résul- 
tat final ,  qui  est  la  différence  des  deux  précédens  ,  et  tout 
ce  réduit  à  la  règle  très-simple  que  nous  avons  donnée. 

io4-  Par  exemple ,  en  discutant  les  observations  de 
M.  Maskelînp  pour  l'armée  177Ô  ,  on  trouve  la  longitude 
du  soleil  de  iâ**,9565  pour  le  2.  avril,  à  o  ,0897  ternis 
moyen  à  Paris  (*).  Le  soleil,  à  cette  époque,  était  fort 
près  de  sa  plus  grande  équation ,  circonstance  indiquée 
par  son  mouvement  diurne. 

Le  3o  septembre  suivant ,  à  9'»,99a5 ,  la  longitude  du 
soleil  était  26S°^Qc^^2,  il  se  trouvait  encore  fort  près  d* 
sa  plus  ^ande  équation* 

La  différence  des  deux  longitude^,  est  i95*,o387.  Pour 
avoir  celle  des  deu^  époques ,  il  faut  consid.érer  que  du 
a  avril  à  o'*  au  3o  septembre  à  "10**,  il  y  a  182  jours» 
I^a  première  observatioin  est  plus  avancée  de  0^,0897  ;  la 


(*}  M^moJret  de  Berlin  |>oiir  Taonée  1785. 
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seconde  l'est  inoirïs  de  0*^,0075  ;  ce  quî  fait  en  loul  0^0973 
ou  0*00972  à  retrancher  de  i8a  jours.  Le  reste  est 
181,99028;  c'est  Tintenralle  des  observations. 

Le  moyen  mouvement  tropique , 
correspondant  à  cet  intervalle,  est...      Jl^oo** . iSi\gQ028 

365,a4aa64 

Ou i91)%3o9t 

Le  mouvement  vrai  ëgale  •     195^,0387 

La  difTérence  est 4*^,2704 

Ce  qui  donne  pour  la 
plus  grande  équation  du 
centre •         2%i35a 

Pour  que  ce  résultat  fût  tout-à-fait  exact,  il  faudrait 
que  les  deux  longitudes  observées,  l'eussent  été  préci- 
sément aux  époques  de  la  plus  grande  équation ,  ce  qui 
est  peu  probable.  Mais  Terreur  est  toujours  fort  légère  j 
parce  que  vers  cette  époque,  le  soleil  vrai  et  le  soleil 
moyen  se  suivent  à-peu-près  avec  la  même  vitesse  pen- 
dant rinter/aHe  de  quelques  jours,  et  Péquation  du  centre 
varie  très-peu.  Cependant  pour  obtenir  un  résultat  plus 
exact ,  on  opère  ici  comme  dans  les  observations  du  sols- 
tice. On  calcule,  d'après  1e^  tables  ^  ce  qui  manque  à 
la  longitude  observée  pour  é^tre  délie  de  la  plus  grande 
équation  ,  et  c'est  ce  que  l'on  peut  faire  avec  beaucoup 
d'exaaitude  ,  d'après  la  valeor  à-^peu-près  connue  de  l'ex- 
centricité. On  calcule  •également  ce  qui  manque  à  l'équation 
du  centre  à  l'iilstant  [de  l'observation ,  p6Br  être  la  plus 
grande  de  l'orbite ,  et  c'est  encore  ce  que  l'on  peut  faire 
avec  une  très-grande  exactitude  ,  quoique  l'excentricité 
ne  soit  connue  qu'à-peu-près.  Alors ,  en  ajoutant  à  la 
longitude  observée  la  réduction  d«  la  longitude ,  et  de 


i 
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plus  la  réduction  de  l'équation  du  centre  ,  oa  ramena 
les  choses  précisément  au  même  état  que  si  l'observation 
eût  été  faite  immédiatement  dans  le  point  de  la  plu^ 
grande  équation  ;  et  le  calcul  établi  sur  les  observations 
ainsi  réduites  devient  tout-à-fait  rigoureux  (*). 

On  peut  même  se  dispenser  d'avoir  égard  k  la  correaion 


{*)  Pour  pouvoir  calculer  U  véduction  dt  la  longitude ,  îl  luilît 
de  la-voir  calculer  r«nomaUe  qui  répond  à  la  plus  graucU  équation 
du  centre  y  car  cette  anomalie  étant  ajout^.e  k  la  longitude  du 
périgée ,  ou  retranchée  de  cette  longitude ,  duonera  les  deux  longi^ 
tudes  du  soleil  qui  correspondent  aux  points  de  la  plus  grande 
équation.  Or  cette  anomalie  peut  se  développer  en  une  série  ordonnée 
suivant  les  puissances  de  l'excentricité.  Soit  e  Texeentricité  ,  p  Tano- 
miiie  cherchée  ;  la  formule  qui  la  donne  est 


Pour  le  soleil  on  a 

e  =  o,oi68. 

21  , 

Le  terme  — —  e'  sera  inoindre  que  0,000001  9  et  le  terme  qui  en 

résultera  dans  la'valeur  de  ^,  sera  au-dessous  de  o,ooci.  Si  Ton  veut 
Hen  se  permettre  de  le  négliger ,   on  aura  simplement 

3c 
p  =  100^  -I-  63»,66i977  .  — --  y 
4 

ce  qui  donne  ,  en  mettant  pour  e  sa  valeur 

f  =  ioo«  ■+•  oo,8oai  =  ioo«>8oa?  ; 

c^est  l'anomalie  du  soleil  qui  répond  k  la  plus  grande  équation  du 
centre.  Elle  est  plus  grande  que  looo ,  mais  elle  en  difïere  peu.  Pour 
montrer  qu'une  valeur  très-imparfeite  de  l'excentricité  suffit  pour  dé- 
terminer Pépoque  de  la  plus  grande  équation  avec  une  exactitude 
prcsque  suffisante ,  egiployons  la  valeur  de  Fexcentridté  que  nousi 
avons  déduite  plus  haut  des  obsenrations  de  M.  Maskeline ,  sans  j 
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de  la  longitude  ;  car  ,  si  Ton  transporte  la  longitQdtf 
vraie  à  Tëpoque  de  la  plus  grande  équation  ,  il  faudra  y 
transporter  aussi  la  longitude  moyenne,  et  pour  cela  i! 
faudra  lui  faire  subir  une  réduction  pareille  à  celle  de  la 
longitude  vraie.  Mais  non-seulement  ces  corrections  sont 
pareilles  ,  elles  sont  encore  tout-à-fait  égales  ,  puisque 
vers  r époque  de  la  plus  grande  équation,  le  mouvement 
vrai  du  soleil  est  égal  au  mouvement  moyen.  Ainsi  ^ 
comme  en  définitif  il  faudra  retrancher  l'intervalle  moyen 
de  l'intervalle  vrai  ,  on  'voit  que  cette  correction  com- 
mune est  parfaitement  inutile  pour  te  résultat  ,  et  par 
conséquent  il  faut  se   dispenser  de  la  faire. 

Ayant  la  possibilité  de  ramener  les  observations  à  l'époque 
de  la  plus  grande  équation,  on  sent  qu'il  ne  faut  pas>e 
borner  à  en  employer  une  seule ,  mais  qu'il  faut  en  faire 
concourir  le  phts  grand  nombre  possible  à  la  détermination 
de  cet  élément  important.  On  réduit  ainsi  à  cette  époquç 
plusieurs  observations  qui  la  précèdent  et  qui  la  suivent  de 
peu  de  jours.  Toutes  ces  observations  donnent  l'équation  du 


i^ire  aucune  modification  :  cette  yaleur  était  0,01738.  En  remplojçint 
au  lieu  de  c  dans  ootre  formule,   on  trouve 

ff  ï=  i.oo*»-4-  00,825 F.. 

Ce  résultat  diffère  déjà  bien,  peu  de  celui  gue  donne  la  valeur  exactt  âi^ 
e  j  mais  pour  apprécier  Tinfluence  que  Ja  différence  peut  produire^ 
sur  la  plus  grande  équation  déduite  des  observations  ,  il  sufiit  d'ouvrir 
des  tables  du  soleil  ^  on  y  verra  que  20,2222  de  différence  sur  l'ano- 
malie près  de  l'époque  de  la  plus  grande  équation  ,  ne  produisent  pas 
00,0012  sur  l'équation  du  centre,  et  pour  une  différence  moitié  moindre 
Verreur  est  quatre  lois  pins  pelitç  ^  la  valeur  très^mparfaite  de  l'excen* 
tricité  que  nous  avons  trouvée ,  sufKsait  donc  déjà  pour  trouver  à 
rnoins  d'une  seconde  la  plus  grande  éq^uation  du  centre  j  et  par  «uitç 
peur  oblcoir  êxacteniexvt  rcxcçntricilé. 
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centre,  telle  qu'on  aurait  dû  l'observer  ;  et  une  moyenne 
arithmétique  entre  tous  ces  résultats ,  fait  connaître  très- 
exactement  sa  valeur.  C'est' à- peu -près  de  cette  ma- 
nière que  M.  Delambre  l'a  trouvée  égale  à  a',  1394  pour 
l'année  1775.  On  en  déduit  immédiatement  Texcentricité 
de  o,oi68o3  à   (a  même  époque. 

io5.  Les  observations  que  nous  venons  de  discuter  v 
donnent  lieu  à  une  remarque  intéressante.  Les  époques 
qui  les  séparent  sont  éloignées  l'une  de  l'autre  d'envi- 
ron 182  Jours,  c'est-à-dire  d'une  demi-année.  11  faut  donc 
que  les  rayons  vecteurs  correspondans ,  se  trouvent  à-peu- 
près  en  ligne  droite  ;  et  comme  nous  savons  d'ailleurs 
qu'ils  font  des  angles  égaux  avec  le  grand  axe  de  l'or- 
bite ,  il  faut  qu'ils  soieht  à  très-peu  près  perpendicu- 
laires à  cet  axe.^  Ainsi  l'anomalie  qui  répond  à  la  plus 
grande  équation  diffère  peu  de  l'angle  droit.  Le  calcul 
fait  voir  que  cette  circonstance  tieni  à  la  petitesse  de 
l'excentricité  (*). 

106.  La  comparaison  des  observations  prouve  que 
l'équation  du  centre  diminue  à-peu-près  uniformément. 
La  théorie  de  l'attraction  a  confirmé  cette  diminution  ,. 
et  en  a  fait  connaître  la  valeur  plus  exactement  que  les 
observations  n'auraient  pu  faire.  Elle  est  de  o°,oo53  par 
siècle  pour  la  plus  grande  équation ,  efr  de  là  on  peut 
aisément  conclure  la  variation  corresp<»ndante  à  chaque 
point  de  l'arbitfi  (**). 

(*)  Voyez  la  note  de  la  page  précédenif. 
(**)  Son  expression  générale  est 

—  «.  o",53oaa4  —  I* .  o",oèoo2 10474 
test  le  nombre  d'années  écoulées  depuis  lySo^  et  par  conséquent  l\im 
doit  faire  t  négatif  avafU  cette  époque.  Y.  la  Mécanique  céleste  y  tom.  Ill» 
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107.  Ce  phénomène  suppose  une  dlnimution  analogue 
daps  l'excentricité  de  l'orbe  solaire  ^  car  ces  deux  quantités 
sont  liées  entre  elles  ^  et  elles  doivent  croître  et  dëcroftre 
en  m^me  lenK,  puisque  si  l'excentricité  était  nulle,  l'ér- 
:quation  du  centre  serait  nulle  aussi.  La  théorie ,  en  mon4 
.  trant  cette  dépendance  ,  a  fait  connaître  la  diminution 
correspondante  de  l'excentricité.  Elle  est  de  o,oooo4i66i2 
par  siècle  (  *  )  ,  le  demi  grand  axe  »  ou  la  distance 
moyenne  ét^nt  prise  pour  unité.  C'est  environ  14» 6  lieues 
en  100  ans,  où  i4  Heués  par  année,  en  n'évaluant 
qu'à  34000000  de  lieues  la  distance  moyenne  du  soleil 
à  la  terre.  On  voit  que  des  fractions  qui  paraissent  presque 
insensibles  dans  le  ciel ,  deviennent  très-con  idérables 
quand  nous  les  rapportons  à  nos  inesures  ,  ordinaires  et 
usuelles. 

108.  Si  cette  diminiTtlon  était  toujours  progressive  , 
JVlHpse  solaire  se  changerait  à  la  longue  en  une  circon-r 
férence  de  cercle  ;  et  par  suite,  l'excentricité  décroissant 
toujours,  la  terre,  après  un  grand  nombre  de  siècles  , 
tomberait  enfin  sur  (e  soleil.  Mais  la  théorie  de  l'attrac- 
tion a  prouvé  que  les  variations  de  l'excentricité  et  di 
l'équatioii  du  centre  ,  sont  périodiques  ;  en  sorte  qu'après 
ikyoîf  diminué  jusqu'à  un  certain  terme ,  l'excentricité 
4:roîtra    de   nouveau ,   en   reprenant    successivement    les 


(*)  On  peut  fadlemeiit  la  calculer  par  le»  fonnules  de  la  pag.  177, 
car  la  fUyn^^i^îon  fi^r-nlaîrp  de  réquation  du  centre  étant  O<*,oo5502a4  , 
fin  n'ayant  égard  qu'à  «on  f/ie^iàep  ^rœe ,  la  ^^minution  oorrcsponda^te 
de  rexcentricité  est 

I      o,oo53Qa34 


a       6^,661977 

0,00004  i<36i  a. 
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Uiémes  vakurs.  Elle  oscill^r^  ^ûi»  à^m  des  limites  dont 
la  période  xî'jRSt  pas  encore  bien,  connue ,  mais  que  Ton 
sait  pourtant  devoir,  être  fort  resserrées  ;  et  les  choses  se 
maintiendront  ainsi  éternellement ,  à  moins  que  quelque 
cause  extérieure  et  inconnue  ne  vienne  changer  l'état  ac- 
tuel du  système  du  monde ,  et  modifier  les  lois  que  nous 
y  observojis. 


NOTE 

Sur    hs  rapports   de  V Excentricité  avec   la  plus  grande 
équation  du  Centre. 

Pai  promis  de  dtoontrer  les  séries  €[m  donnent  la  plus  grande 
équation  du  centre  par  rexcentricitë ,  ou  réciproquement  Texcen- 
•tricité  par  ia  plue  grande  équation  du  centre.  Je  le  ferai  d''autai»t 
plus  Yoloniiei? ,  que  l'on  n^a  jusqu'à  présent ,  donné  la  démcmstratiou 
de  ces  formules  que  par  Je  calcul  difSbentiel ,  et  qui  les  met  bon 
de  la  portée  des  élémens. 

Pour  «ela  y  il  £mt  partir  de  cette  condition  fondamentale,  qu'à 
Fépoque  de  la  plus  grande  équation  du  oentre ,  le  mouvement  vrai 
du  soleil  égale  son  mouvement  moyen.  Cherchons  donc  Tcxpression 
4u  mouvement  vrai  dans  un  point  quelconque  de  Fdlipse,  et  tâchons 
d'y  introduire  cette  condition. 

A  cet  efî<'t ,  rappelûns^Qous  le  principe  des  aii'es.  Soit  r  le  rayon 
vecteur  du  soleil  à  un  point  quelconque  de  son  ellipse  ,  et  a  le  petit 
mouvement  angulaire  de  ce  rayon  vecteur  un  tems  trës-comt,  par 
exemple 9  dans  une  second^  de. tems.  Le  {Metit  «ectenr  ^ipdque  ainM 

décrit  sera ,  à  fort  peu  près ,  exprinié  par  ,  et  cette  expression 

a 

sera  d'hantant  plus  exacte ,  que  «  sera  moindre  ;  en  sor^  qn'en  éàfiÀ^ 

nuant  «  de  plus  en  plus  ,  nous  pourrions  rendre  Terreur  inoiudre 

qu^une  quantité  quelconque  donnée  j  or ,  nous  avons  trouvé ,  par  les 

observations ,  que  les  surfaces  des  secteurs  elli])tiques  sont  proppr^ 

tionnelles  auic  tems  employés  à  les  décrire  \  c^est  une  des  lois  Ibadan 

mentalep  du  mouvement  du  soleil.  Par  conséquent  y  û  nous  appeloa^ 
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S  la  anrfiice  loial«  de  Tcllipse ,  TU  tcms  employé  pour  la  décrire^ 

*** 

et  t  le  tcms  employé  à  décrire  le  petit  secteur   ,  cette  propor- 

tioliDalicé  nous  donnera 

t^u         t  uSt 


_--  =r  —=;  :     par  conséquent ,     «  ^        ^ 

Mais  en  nommant  a  le  demi  grand  axe  de  Fellipse  ,  e  le  rapport  de 
Texcentricité  au  demi   grand  axes,  on  démontre ,  dans  Jes  élémens, 

que  la  sur&ce  de  Tellipse  est  égale  k  n-a*  ^i  —  e* ,  v  étant  1» 
demi-circonférence  dont  le  rayon  est  Tunité.  (  P^ojr.  Géom.  analyt.  ^ 
4^-  édit.  )^  ainsi}  en  substituant  cette  valeur  au  lieu  de  S,  nou« 
aurons 

a  îT  a*  |/i  —  c*  .  t 


«e  est  le  mouvement  angidake  vrai  du  soleil  pendant  le  tems  t.  SI 
cet  astre  se  mouvait  uniformément,  son  mouvement  angulaire  serait 
simplement  proportionnel  au  tems  t^  et  en  le  nommant  f^  j  ou  aurait 
alors 

t 

T 

I^OBS  avdos  vu  que  ces  deux  mouvemens  doivent  âtre  égaux  à  Fépoque 
de  la  plus  grande  équation  du  centre  ^  on  a  donc  alors. 


29r.f  ara»  \/i  —  c*  .  t 


T  r*T 

Ou  en  SDpprknaBt  les  diviseurs  communs 

et  par  conséquent  ^ 

r  =  «  (i  —  ft«)*^ 

Cest  la  valeur  du  rayon  vecteur  correspondant  à  la  pfus  grande 
équation  du  centre.  Puisque  t  a  disparu,  nous  pouvons  lui  supposer 
t^e  valeur  qiie  nous  voudrons,  le  résultat  sera  le  même.    Nous  le- 
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supposerons  si  petit ,  que  Terreur  de  Tévaluation  du  secteur  elllp-> 

tique,  par  Fexpression  ,  soit  moindre  que  toute  <{uanti^é  donnée ^ 

et  le  résultat  sera  encore  le  même  ;  mais  alors  il  s'ensuit  que  la 
condition  à  laquelle  nous  Tenons  de  parvenir  pour  r  n^est  pas  seu- 
lement approchée ,  elle  est  r^oureusement  exacte. 

Il  ne  reste  plus  qu'à  Tintroduire  dans  les  formules  qui  donnent 
le  tems  et  Tanomalie.  Ce^  formules  sont 


v-^.- 


(i)...nt=u-'«sinu^  r=«(i--ycostt),  tangl^rri/    -tanglu. 

Ce  sont  celles  que  j'ai  dê|a  données  dans  la  pa^e  i55  ;  je  n^j  ai 
fiiit  d'autre  changement  que  celui  de  supposer ,  pour  phis  de  aimpli* 

cité  ,   ■  =:  n,  et  de  faire  «  s^  o  ^  ce  qui  revient  à  compter  les 

longitudes  c  du  périgée.  11  est  visible  que  nt  est  le  moyen  mouve- 
ment du  soleil  depuis  le  périgée  y  c^est  y  par  conséquent ,  son  anomalie 
moyenne  ;  t^  est  son  anomalie  vraie  ,  et  la  difféi-ence  t*  —  nt  est 
Féquation  du  centre  ,  que  nous  nommerons  généralement  Q  j  pom 
un  point  quelconque  de  l'orbite. 

Comme  l'équation  de  Pellipse  ^itre  7  et  m  esl 

r.  =  — ^ ^  9  '    -^ 

1  -^  C  CQS  f 

en  égalant  cette  valeur  de  r  à  son  expresûon  en  fonction  de  u ,  on 
aura 

I  — e* 


I  —  e  cos  tt  =  • 


I  4-  e  ces  ^ 


Cette  équation  n^est  qu^uUe  transformation  de  la  dernière  des  équa« 
lions  (i),  comme  il  est  £icile  de  s^en  assurer  j  ni^is  elle  nous  sera 
plus  conmiode  pour  Tobjet  que  nous  nous  proposons,  et  nous  Fcm- 
ploierons  de  préférence* 

Si ,  dans  ces  équations ,  entre  r  et  u ,  entre  r  et  J* ,  on  introduit 
la  valeur  r=tf(i  —  ^)^ ^  qui  a  lieu  Ibrs  de  la  plus  grande  éqw^ 
lion  du  ceAtre ,  on  eu  tire 
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par  conséquent 

(a)  .    .    .  coi  J*  =  -  i i ^  »  cos  nrr i iî.. 

Cef  éqtiationf  ^év^oppéef  en  série  par  la  formule  du  binôme  do 
Newton,  donneront  les  anj^es  u  et  »'  en  fonction  de  Texcèntricité  ; 
ensuite  on  en  déduira  nt  en  fonctiou  de  la  même  quantité,  et  la 
différence  t»  —  nt  sera  la  plus  grande  équation  du  centre. 

Si  Ton  développe  les  seconds  membres  des  équations  (2)  en  séries 
par  la  formule  du  biuome  , .  on  voit  que  le  terme  indépendant  de 
l'excentricité  e  disparaîtra ,  et  les  termes  resuns  étant  divisés  par 
f  t  le^  valeurs  de  cos  1^  et  de  eos  u  sero;nt  de  l'ordre  de  Texcentricité  , 
ç'est-à-dire ,  fort  petites.  De  plus  la  première  sera  né^tive  ,  la  se- 
conde positive  ,  c'est  à-dire ,  que  t'  sera  plus  grand  et  u  moindre  qu'un 
angle  droit.  Faisons  donc,  pour  plus  de  simplicité  y 

f  =  100*»  -*-  t'%    M  =  loo®  —  u  , 

les  équations  (2)  deviendront 

sm  f*  =: ^ -  « 


sin  u  =;: 


et  comme  Texcentricité  e  est  fort  peut©,  9»  voit  que  les  angles  f' 
et  m'  seront  fort  petits  du  même  ordre.  Si  Tou  effectue  le  déve- 
loppement des  seconds  membres  en  se  bornant  aux  termes  affecté» 
des  deux  premières  puissances  de  « ,  qui  sont  les  plus  sensibles ,  ou 
aura 

sin  1^'  =  i  .  «4^  ^  .  eS     sin  tt'  =  ;  «  4-tV  •  «'• 

Maintenant ,  il  Ûnt  satpip  que  la  iwUpur  d'un  petit  angle  «  peut 
toujours  se  développer  en  série  suivant  lef  puissances  de  son  sinus, 
«t  Ici  deux  premiers  termes  de  c«tl©  sérip ,  qi|i  nous  suflii-ont  dans 
le  cas  actuel,   sont 

—  =:sin  *  +  J.iin'  «F  »     ou    <*  =  iî  {sin  a  -4*  ]^.$in»a  j, 
Ji 

Jt  est  le  rayon   qui  avait  été   pris   pour   unité  dans  les  formtdcs 

analytiques ,  et  qui  se  trouve  ici  reprçduit  sous  sa  dési^^tion  par^ 
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ticuMère  ,  afin  de  doimer  la  facilité  d'exprimer  Farc  a  en  partiel 
d'une  autre  unité.  Par  exein|)le ,  si  Ton  veut  etprimer  a.  en  secoirdeh 
décimales,  il  Audra  exprimer  aussi  R  de  la  même  manière,  car 
les  autres  termes  de  Téquation  étant  des  nombres  abstraits  ,  il   faut 

'que  le  rapport  —   soit    aussi    un  nombre   abstrait  ,*   on   aura   ainsi 

iî  =r  6366i9",77  ;  c'est  la  valeur  du  rajon  en  secondes  décimales. 
En  appliquant  ce  développement  aux  expressions  de  sin  ^'  et  de 
sinu',  et  nous  boraant  toujours  aux  troisièmes  puissances  de  e, 
nous  aurons 

.-'  ^  «  |ie  +  ^-^  e»}  ,    «'  =  71  {  ;  «  +  a;  «»}. 

Maintenant ,  puisque  l'équation  du  centre  est  (^  —  /i£  ,  en  mettant 
fteur  u  ti  u  leurs  valeurs  90-4-  p'  ^  90. —  u  ,  et  désignant,  po«t 
plus  de  simpiiciié,  v  —  nt  par  Q^  6n  aura 

Q  t=  i''  -4-  a'  -+-  e  eos  u'  j 

mais  ici  comme  les  angles  ^'  et  u'  sont  exprimés  en  secondes  et  non 
plus  en  parties  du  rajon  pris  pour  unité ,  il  faut  faire  subir  le  même 
cliaugement  au  terme  e  cos  u*^  qui  se  trouve  encore  ainsi  exprimé  , 
c'est-à-dire ,  qu  il  fiiut  le  multiplier  par  le  ràjon  réduit  en  secondes , 
et  écrire 

Ç=  1»'  4-  tt'-*-  iî.ecos  tt',  ou  bien  Q  =  t^'-f-  "  -4-  Re-^^Re sin» 5  m . 

Le  terme  sin  |  u*  sera  4e  l'ordre  e  ;  par  coaséfiMnk ,  son  caivé 
•era  4e  l'ordre  «^  ,  et  comme  il  ae  trouve  4éja  iteih^é  par  e  daoi 
la  JbrflMile ,  Ob  voir  q«e  da^  la  valeur  dk  sin  u' ,  on  peat  «e  hcftnm 
«  la  première  piiisaaiuce  de  e,  c'est- à-dire  y  prendre  .....  ^ 
lin  *  u'  =r  ^  sin  u  =  ^  e  ;  alors  ,  en  substituant  dans  {Q)  cette  valent 
et  celles  de  v'  et  de  u'  trouvées  plus  haut,  il  vient 

et  û  l'on  voulait  en  tirer  e  par  le  retour  des  suites ,  en  âusaat 
«^^  :=  a ,  on  aurait  d'abord 
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et  en  substîtaaot ,   «lans  le  second  tei-me ,  f  «  au  iieu~tle  e ,  ce  ^ 
lx>rne  le  développement  aux  troisièmes  puissances,  il  vient 

ce  sont  les  deux  premiers  termes  de  la  série  rapportée  dans  le  texte  ^ 
page   177. 

Si  Ton  voulait  trouver  la  valeur  de  ni  qui  répond  à  l'époque  <ie 
la  plus  grande  équation  du  centre  ,  il  suffirait  de  remarquer  que 
Ton  a  en  général ,  ()  =  f  —  ni  j  par  conséquent ,  ntz=  t^  —  Ç  ,  et 
les  valeurs  précédentes  de  c  et  de  Q  donneraient 


nt 


=  1000  -i-  7;  ||  .  e  -1-  j»L  e3  4-  etc.}* 


JusquUci  nous  n'avons  considéré  que  la  plus  grande  équation  do 
centre  ;  mais  en  partant  des  équations  fondamentales  du  mouvement 
elliptique ,  données  au  commencement  de  cette  note  ,  et  réduisant 
ces  équations  en  séries  ,  ordonnées  suivait  les  puissances  de  Texceii* 
tricilé ,  on  peut  en  déduire  généralement  la  valeur  de  c  —  nt ,  ou 
^équation  du  centre  qui  convient  à  chaque  valeur  de  t.  On  trouve 
ainsi  la  formule  suivante  y  dont  la  démonstration  doit  être  renvoj^ 
&  la  Mécanique  céleste  , 

p— ii«  =  il|ae  — ie5|siniif  +  /J  {|c'— ^c*|  siua/i«-4 

Les  divers  coeffidens  de  cette  formule  ne  sont  qu'approcliés ,  car 
chacun  d'eux  doit  contemr  une  infinité  de  termes  j  mais  ceux  que 
nous  avons  rapportés  soffiront  presque  toujours*  Dans  les  nouvelles 
taUes  publiées  par  le  Burea»  des  longitudes ,  on  trouve  la  même  for« 
mule^  dévek^pée ,  par  M*  Oriaw ,  jus qu^aoz  doazièii;ies  puissances  dt 
rexceatricité. 
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CHAPITRE    X. 

De  Viisa^e  des  Equations  de  condition  pour  la 
détermination  des  élémens. 

109.  Jusqu'ici  nous  avons  considéré  les  élémens  de 
l'orbe  solaire  ,  indépendamment  les  unes  des  autres  ; 
nous  avons  déterminé  chacun  d'eux  en  particulier  ,  d'après 
les  observations  sur  lesquelles  il  avait  le  plus  d'influence* 
En  répétant  cette  opération  pour  deux  époques  éloi- 
gnées ,  nous  avons  reconnu  ,  toujours  d'après  l'observa- 
tion, les  variations  séculaires  que  chaque  élément  éprouve. 
Mais  dans  la  réalité  ces  déterminations  isolées  ne  peu- 
vent être  considérées  que  comme  de  premières  approxi- 
mations. Car  les  positions  obseryéçs  de  l'astre  qui 
sont  ici  les  données  du  problême,  sont  amenées  par 
l'effet  simultané  de  tous  les  élémens  de  son  orbite  y 
qui  y  contribuent  dans  des  proportions  diver&es;*et  quoique 
l'on  choisisse  pour  déterminer  chaque  élément  l'époque 
où  l'influehce  de  tous  les.  autres  est  la  moindre  possible  , 
cependau^  on  ne  peut  pas  la  détruire  entièrement  y  ou  en 
dépouiller  les  observations  ,  comme  cela  serait  néces- 
saire pour  obtenir  celui  que  l'on  cherche  séparé  de 
tous  les  autres.  C'est ^  ainsi ,  par  exeniple ,  que  le  lieu  du 
périgée  influe  sur  la  recherche  de  la  piqs  grande  équation  ,, 
de  sorte  qu'une  petite  erreur^ sur  un  de  ces  élémens  se  re- 
porte nécessairement  sur  l'autre.  ,1,1  est  donc  nécessaire 
<l'avoir  cgiu'd  à   çélte  ^influence  réciproque  pour  obtenir 
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avec  toute  l'exactitude  possible  les  valeurs  absolues  des 

ëlémens ,    et  celles  de  leurs  variations   séculaires. 

Cest  l'analyse  qui  fait  connaître  cette  dépendance ,  et 
les  méthodes  qu'elle  emploie  pour  la  découvrir  sont  trop 
élevées,  pour  que  je  puisse  en  parler  ici  ;  mais  en  sup- 
posant la  connaissance  de  ces  rapports  ,  on  peut  aisément 
concevoir  la  marche  qu'il  faut  suivre  pour  y  satisfaire  ,  et 
je  l'exposerai  d^autant  plus  volontiers  ,  qu'elle  donne  en 
quelque  sorte  le  secret  de  l'exactitude  actuelle  des  tables  as-p 
tronomiques ,  et  de  l'accord  qui  existe  dans  leurs  résultats. 

iio.  L'esprit  de  la  méthode  consiste  à  corriger  les  élé- 
tnens   d'un   seul   coup ,    et  tous   â-la-fois  par   un  grand 
nombre  d'observations ,  tel  que  looo  à  1200.  Pour  cela, 
on  regarde  chaque  observation  comme  une  donnée  que 
l'on  compare  aux  tables  astronomiques  déjà  faites  et  que 
celles-ci  doivent  représenter.  Le  résultat  des  tables,  com- 
paré avec   celui  de   robser\-ation  fait  connaître   l'erreur 
dont  les  tables  sont  affectées  dans   cette  partie  de   leur 
construction  ;  il  est  Vrai  que  cela  suppose  les  observations 
parfaitement  exactes  ,   et  elles  ne  sauraient  l'être  toutes 
que  par   un  hasard  presque  impossible  :  mais  comme  la 
méthode  dont   on  fait  usage  permet  de  faire  concourir 
un   grand    nombre  d'observations  ,    il    est  extrêmement 
probable   que    leurs    erreurs   devront    se    compenser  en . 
grande  partie  dans  les  résultats  moyens  déduite,  de  leur 
ensemble  ,  pourvu  toutefois  qu'elles  ne  renferment  point 
de  vice  constant  et  commun ,  tel  que  pourrait  le  pro- 
duire ,    par   exemple,  un    défaut   de  construction    dans 
quelque  partie  essentielle  des  înstrumens  dont   on   s'est 
servi ,  une  méthode   incieuse  d'obsentr ,   ou  telle  autre 
cause  permanente  et  toujours  dirigée  dans  le  même  sens. 
£n  supposant  les  observations  exemptes  de  ces  vices ,  et 
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t)h  doit  toujours  s'assurer  qu'elles  en  sont  exemptes,  on 
^)eut  attribuer  aux  tables  toute  les  différences  des  résultafs 
calculas  et  des  résultats  observés.  Ces  différences  sont  donc 
ies  erreurs  des  tables. 

Voyons  maintenant  d'où  peuvent  provenir  ces  erreurs. 
Ce  n'est  point  de  la  forme  même  des  tables  ;  car ,  dans 
l'état  actuel  de  l'astronomie  ,  cette  forme  se  déduit  de  la 
théorie  de  l'attraction  ;  elle  n'est  que  la  représentation  des 
formules  analytiques  ,  réduites  en  nombres  et  décom- 
posées de  manière  à  réduire  les  calculs  à  leur  plus  grand 
degré  de  simplicité.  C'est  donc  évidemment  sur  les  élé— 
mens  des  tables  que  le  sotipçon  doit  se  porter  ;  j'en- 
tends par  élémens  le  petit  nombre  de  données  parlicu-. 
lières  à  chacun  des  corps  célestes  ;  données  qui  doivent 
«e  tirer  des  observations  ,  parce  qu'elles  sont ,  pour  ainsi 
dire ,  individuelles  ;  ce  sont  les  constantes  arbitraires  qui 
entrent  dans  les  formules  générales  ;  elles  ne  peuvent  être 
tirées  que  de  rexpérience. 

Si  l'on  a  commis  quelque  erreur  en  déterminant  ces 
«lémens ,  s'ils  ne  sont  pas  tout-à-fait  exacts ,  il  est  sen- 
.sible  que  cette  erreur  introduite  dans  les  formules  ana- 
lytiques se  perpétuera  dans  leurs  résultats  ,  et  produira 
des  différences  entre  les  observations  qui  sont  vraies  et 
les  quantités  annoncées  par  les  tables  qui  sont  fausses. 
Or  9  il  est  presque  impossible  que  l'on  ne  commette  pas 
.-quelque  petite  erreur  sur  la  première  détermioEation  des 
«lémens;  car  on  est  d'abord  obligé  de  les  déterminer  sépa- 
rément ,  et  cependant  ils  f  éagissent  les  uns  sur  les  autres 
:à  cause  des  rapports  par  lesquels  ils  sont  unis;  l'évalua^ 
lion  de  chacun  d^eux  ne  saurait  donc  être  définitivement 
exacte  tant  que  tous  les  autres  ne  sont  pas  exactement 
connus.  Ainsi ,  par  exemple  ,  le  lieu  du  périgée  fit  peut 
,pas  être  exactement  connu  si  l'on  ne  tonnait  les  dimensions 
a.  x3 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


lg4  ASTROKOMIE 

<de  Peilipse  ;  par  conséquent  Pexcenlricitë  à  soh  i&at 
influe  sur  l'équation  du  centre ,  et  la  recherche  de  cette 
dernière  exige  aussi  que  l'on  connaisse  le  lieu  du  périgée. 
Cette  réaction  générale  des  élémens,  les  uns  sur  les  autres  y 
liait  qu^en  corrigeant  un  d'eux  isolément  d'après  une  ob- 
servation ,  on  ne  serait  pas  sûr  que  cette  correction  fât 
juste  {  il  se  pourrait  même  qu'elle  devînt  plus  nuisible  que 
favorable  à  l'exactitude,  parce  qu'en  altérant  la  valeur  d'un 
des  élémens,  on  altère  aussi  tous  ceux  qui  sont  en  rapport 
^vec  lui ,  sans  connaître  l'effet  qu'on  produit  sur  eux.  Cette 
méthode  de  correction  sisolées  et  partielles  est  donc  essen- 
tiellement vicieuse.  Lorsque  chaque  élément  a  été  déter- 
miné dans  les  circonstances  qui  lui  sont  les  plus  favorables, 
c'est-à-dire,  dans  celles  où  il  a  le  plus  d'influence,  il  faut, 
pour  pousser  plus  loin  l'exactitude ,  trouver  un  procédé 
qui  permette  de  les  corriger  tous  simultanément  :  c'est  à 
quoi  l'on  parvient  par  la  méthode  des  équations  de  condition. 

Cette  méthode  repose  sur  un  principe  général  qui  nous 
a  déjà  servi  ;  c'est  que  si  plusieurs  causes  de  variations 
très-petites  influent  sur  un  résultat,  il  suffit  de  calculer 
leurs  effets  isolément ,  et  la  somme  de  ces  effets  par- 
tiels composera  l'effet  total.  C'est  ainsi  que  ,  pour  con- 
naître les  changemens  de  la  déclinaison  et  de  l'ascension 
droite  des  astres  ,  par  suite  de  la  précession  des  équinoxes 
€t  de  la  variation  d'obliquité  ,  on  calcule  séparément 
les  effets  de  ces  deux  causes  et  on  en  fait  la  somme: 
de  même  ,  dans  le  cas  des  tables  astronomiques  ,  l'erreur 
totale  des  tables  est  la  somme  des  petites  erreurs  particu- 
lières produites  par  chacun  des  élémens.  On  calculera  donc 
l'effet  i^olé  que  produirait  une  petite,  erreur  indéterminée 
sur  chacun  d'eux ,  on  en  fera  la  somme  ,  et  en  l'égalant 
à  l'erreur  des  tables  déduite  de  leur  comparaison  avec  le 
ciel}  on  aura  une  équation  de  condition  ^ntre  les  erreurs ^^ 
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|)arc€  qu'erl  effet  ce  sera  une  «condition  à  laquelle  leurs 
Valeurs  simultanées  devront  satisfaire.  Cette  équation  con- 
tiendra seulement  les  premières  puissances  des  variations 
des  élémens  ^  car  On  peut  négliger  les  autres  comme  fort 
petites,  et  cela  est  nécessaire  pour  n'avoir  à  traiter  que 
des  équations  du  premier  degré.  Les  coeflficiens  des  diffé- 
rens  termes  de  ces  équations  contiennent  les  élémens  eux- 
mêmes  ;  mais  comme  ils  sont  tous  multipliés  par  les  erreurs 
des  élémens  qui  sont  nécessairement  fort  petites,  il  n'est  pas 
nécessaire  que  les  valeurs  des  élémens  soient  connues  d'une 
manière  bien  exacte  pour  réduire  les  cocfficiensen  nombres  y 
et  les  premières  évaluations ,  qui  ont  servi  à  former  les  ta- 
bles que  l'on  corrige,  suffiront  pour  cet  objet.  Le  résultat  de 
tous  les  calculs  sera  donc  une  équation  numérique  et  du 
premier  degré  entre  l'erreur  des  tables  dans  chaque  obser- 
vation et  les  erreurs  particulières  de  tous  les  élémens. 

Si  les  observations  étaient  d'une  exactitude  géomé- 
trique ,  il  suffirait  de  former  autant  de  ces  équations  qu'il 
y  a  d'élémens  à  corriger.  Mais  comme  elles  comportent 
toujours  quelques  petites  erreurs ,  Ofi  supplée  à  leur 
imperfection  par  leur  nombre.  On  forme  beaucoup  plus 
d'équations  de  condition  que  l'on  n'a  d'élémens  à  déter- 
miner ;  on  en  forme  autant  que  l'on  a  d'observations  » 
puis  on  les  combine  successivement  de  manière  à  en  tirer 
d'autres  qui  soient  les  plus  favorables  que  possible  à  la  dé- 
termination de  chaque  élément,  c'est-à-dire,  qu'on  les 
ajoute  ensemble  ou  qu'on  les  soustrait  les  unes  des  autres  y 
de  manière  à  en  tirer  d'autres  équations,  où  le  coef- 
ficient numérique  de  l'erreur  due  à  cet  élément  soit  le 
plus  grand  possible,  tandis  que  ceux  des  autres  éléiàens 
sont  les  moins  considérables.  On  sent  en  effet,  que 
Terreur  cherchée  étant  égale  à  la  somme  des  autres  termes 
de  l'équation  ,   divisés  par  le  coefficient  numérique  qui 
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la  multiplie  ^  plus  ce  dénominateur  sera  grand  par  rappoft 
aux  autres  termes,    plus  les  erreurs  de  ceux-ci  seront  de 
peu  d'importance.  D'après  cette   remarque  ,    le  procédé 
analytique   qu'il  faut  employer  pour  obtenir  directement 
l'équation  la  plus  favorable  à  chaque  élément,  se  présente 
de  lui-même.  Disposez  toutes .  les   équations  de  manière 
que  le  coefficient  de  l'erreur  due  à  ctt  élément  soit  positif 
dans  toutes.  Cela  est  toujours  possible  en  changeant  con- 
venablement les  signes  de  tous  les  termes  qui  les  com- 
posent ;  puis  faites  la  somme  de  toutes  les  équations  ainsi 
préparées.   Dans  cette  somme  l'erreur  de  l'élément   que 
vous   avez  favorisé  a  le  plus  grand  coefficient  possible  , 
puisqu'elle  est  multipliée  par  la  somme  de  tous  les  coeffi- 
ciens  particuliers  qui   l'affectent ,   au  lieu  que  les  coef- 
f  ciens  des  autres  erreurs  se  sont  en  partie  ajoutés  et  en 
partie  soustraits  ,  suivant  la  disposition  fortuite  de  leurs 
signes ,    de    manière    qu'il    a    dû    s'en   compenser    une 
partie.  Quand  on  a  formé  autant  de  ces  équations  spé- 
ciales que  l'on  a  d'erreurs  à  déterminer ,  on   détermine 
chacune  de  celles-ci  par  le  procédé  ordinaire  de  l'élimi- 
nation. Il  est  facile  de  voir  que  ,    dans  celte  opération  , 
chacune  des  inconnues  conserve ,  dans  son  équation ,  l'a- 
vantage que  son  grand  coefficient  lui  donne.  Car  si  l'on 
prend  la   valeur   d'une  de    cts  inconnues  ,    de   a? ,    par 
exemple  ,     dans    l'équation    où   elle    est    favorisée  ,    les 
coefficiens  numériques  de    cette  valeur   seront  tous  des 
fractions   moindres   que    l'unité.   Par  conséquent ,   si  on 
les   substitue  dans  toutes  les  autres  équations  ,   ils  affai- 
bliront  le   coefficient  que  x  avait   dans  chacune  d'elles: 
et   ainsi  les  termes  xjui   en  résulteront  n«   pourront   pas 
détruire   la    supériorité    qu'avait   dans    chaque    équation 
le  coefficient     d'une    des    autres    inconnues.     On     doit 
parvenir  par  ce  procédé  à  connaître  avec  la  plus  grande 
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exactitude  les  corrections  simultanées  des  élémens,  pour 
l'époque  moyenne  à  laquelle  se  rapportent  les  observations 
dont  on  a  fait  usage.  Ces  corrections  étant  connues ,  on  les 
applique  aux  élémens  précédemment  adoptés,  et  on  a  ainsi 
leurs  valeurs  définitives.  En  comparant  ces  valeurs  à  celles 
que  Ton  obtient  par  des  calculs  semblables  pour  une  autre 
époque  éloignée  de  la  première ,  on  parvient  à  trouver 
les  variations  très-lentes  que  les  élémens  éprouvent ,  et  auxr^ 
quelles  on  a  donné  le  nom  à^inégalités  séculaires  (*). 


(*)  Comme  cette  mëtliode  est  très-importante  en  astronomie ,  je 
l'appliquerai   à  un  exemple.  , 

Supposons  que  Ton  ait  un  grand  nombre  d^obserrations  du  soleil 
que  Ton  puisse  regarder  comme  très-exactes.  On  en  déduira  les  lon- 
gitudes du  soleil ,  et  en  les  comparant  à  celles  que  donnent  les  tables  y 
les  différences  seront  les  erreurs  de  ces  tables.  Je  les  représenterai 
par  C^  C\  C. 

Gomme  les  perturbations  peuvent  être  supposées  exactement  con« 
nues  par  la  théorie ,  et  qu'on  a  dû  en  tenir  compte  dans  les  calculs  f 
les  erreurs  restantes  doivent  résulter  de  toutes  celles  que  Ton  a  pa 
faire  sur  les  élémens  elliptiques  ^  U  faut  y  démêler  ce  qui  appartient  à 
cbaciin  d*eux. 

Considérons  d^abord  le  lieu  du  périgée.  On  calculera  l'effet  qu'une 
minute  de  changement  dans  sa  position  produirait  sur  la  longi- 
tude. Pour  cela  il  faut  avoii*  des  tables  du  soleil.  Prenons  celles  d« 
M.  Delamhre ,  que  le  Bureau  des  longitudes  a  publiées ,  et  qui  sont 
calculées  en  mesures   sexagésimales. 

Dan<{  ees  tables  on  a  donné  au  périgée  une  certaine  position  ,  d'après 
laquelle  on  a  calculé  les  anomalies. ,  en  retranchant  la  longitude  da 
périgée  de  la  longitude  du  soleil.  Par  conséquent ,  une  minute  de 
chaugement  sur  le  lieu  du  périgée,  change  d'une  minute  l'anomali» 
coriespondante  à  chaque  longitude.  Supposons  donc  que  la  longitude 
qui  a  donné  l'erreur  C  réponde  y  par  exemple  ,  à  198^  sex.  d'anomalie^ 
comptée  du  périgée.  Ce  sera  six  signes  et  dix-huit  degrés,  ou  6^,  i8<>^ 
suivant  la  manière  de  compter  des  astronomes;  chaque  signe  valant 
^Qf^  sexitigésimaux»  On  trouTera  dans  1a  table  de  Téquatioa  du  centre 
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La  méthode  que  nous  venons  d'expliquer  a  été  ima^ 
gînée  par  le  célèbre  astronome  Tobie  Mayer,  qui  en  a 
fait  le  premier  usage  pour  la  formation  de  ses^  tables  de  la? 
lune.  Elle  a  été  depuis  employée  dans  toutes  les  déter- 


^'à  ce  poiat  de  rorbite^  lo  minutes  d'augmentatldii  sur  Tanomaliey 
'  piKxiuiseDt  un  accroissement  de  iS'\S  sur  Téquation  du  centre,  d'où, 
il  suif  qu'une  minute  produit  i",88  ;  et  comme  .  à  ce  point ,  Ué-^ 
quatiôn  du  centre  yTs',  Ji,,  19,  est  soustractive ,  la  longitude 
El  S'  se  trouve  diminuée  de  la  même  quantité.  Or ,  augmenter 
Tanomalie  ou  l'angle  obtiis  £7'/ d'une  minute,  c'est  reculer  le  périme 
d'autant,  puisque  la  longitude  El^S'  du  soleil  doit  rester  la  même.. 
Par  conséquent,  U  diminution  d'une  minute  sur  la  longitude  du 
périgée,  prodiiit ,  à  ce  degré  d'anomalie ,  i",,88  de  diminution  sur 
la  longitude  vraie  du  soleil.. 

On  calculera  de  même  l'effet  d'un  cbangement  arbitraire  dans  la. 
Talnur  de  la  plus  grande  équation  du  centre.  Pour  faciliter  cette  re-^ 
«cherche,  il  convient  de  choisir  la  diminution  séculaire  I7">i8  (oo,oo55) 
dont  rinfluence  se  trouve  toute  calculée  dans  la  miême  table  pour- 
chaque  degré  d'anomalie.  On  supposera  donc  que  la  plus,  granJct 
équation  soit  augmentée  de  17'V^* 

11  en  résultera,  à  iq8®  d'anomalie,  une  augmentation  de  5",  10  sur 
l'équation  du  centre ,  ce  qui  donnera  encore  5",  10  de  diminution, 
sur  la  longitude. 

Enfin  ,  il  pourra  '  j  avoir  aussi  quelque  erreur  sur  la  longitude 
moyenne  du  soleil  indiquée  par  les  tables  pour  un  instant  donné  ^ 
par  exemple  ,  poar  le  premier  janvier  à  ndnuit.  Cette  longitude^ 
moyenne ,  que  les  astronomes  appellent  f  époque ,  est  aussi  un  des 
ëlémens  que  l'on  emploie  pour  le  calcul  des  observations  relatives 
à  un  autre  instant  donné  \  car  on  part  de  là  pour  calculer  quelle 
sera  ,  pour  ee  nouvel  instant  ,  ta  longitude  moyenne  dn  soleil ,  et  à 
cet  effet ,  on  ajoute  à  V époque  le  moyen  mouvement  dn  soleil ,  de- 
puis le  premier  janvier  à  minuit ,  jiusqu'à  l'instant  de  l'observation 
que  l'on  calcule.  Il  ne  peut  pas  y  avoir  d'erreur  dans  cette  réduction, 
parce  que  le  moyen  mouvement  est  parfaitement  bien  connu  ^  c'est 
donc  sur  la  longitude  moyenne  qui  sert  d'origine ,  c'est-à-dijre ,  suit 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


minatîons  astronomiques  où  Ton.  a  réussi  à  obtenir  une 
grande  exactitude  ,  et  il  faut  convenir  qu^elle  seule  peut^ 
leur  donner  la  dernière  perfection.  Cette  méthode  serait 
également  applicable  ai&x  recherches  de  la  physique  et  de- 


Vépoque  y  que  le  sonpçon  dbit  se  porter  ;  supposons  qu^elle  alt^ 
besoin  d'être  augmenta  d^un  nombre  x  de  secondes  ^  en.  sorte  que 
son  erreur  y.  exprimée  en  sondes.,  soit.  +  z^ 

Désignons  aussi  par  -f-  x  Taugmentation  qu^il  £iut  faire,  à  la  Ion- 
giiude  dû  périgée  ^  et  par  -^y  celle  qu'il  faut  £iirc  à  la  plus  grande 
équation  du.  centre^  ces  corrections  étant  aussi  exprimées  en  se- 
condes oomnxe  la  première  f  et  calculons  TefCet  qui  en.  va  résulter, 
sur  la.  longitude  déduite  des  tables. 

Puisqu^un  accroissement  d^une  minute  sur  la  longitude  du  périgée  > 
en  produit    un    d£    i'^88  sur  la  longitude ,  x   secondes  donneront- 

-— ^ — 2_  ou  x.o,3i35,  car  ces  cbangemeas  élant  très-petits ,  peu-. 

tent  ,  sans  erreur  sensible  ,  être  supposés  proportionnés  entre  euxè 

De  même ,  Taugmentation  y  de  la  phis  grande  équation  donnera  y , 
dans  Téxpression  de  la  longitude ,  la  correction , 

17-V8        ^«-•^••>  *9^ 

Tx  comme  les  tables  ,  si  elles  étaient  parfaitement  corrigées ,  de*^- 
Traient  satisfiûre  aux  observatioBs ,  on  aura- 
Longitude  observée  =  longitude  calculée  -b  x.o,5i33— j^.o>9959,+.2i.^ 
Or,  on  a  trouvé 

Longitude  observée  —  longitude  calculée  =  C* 
Qo  aura  donc  Téquation 

C5=*4^^  .0,5i3i  — j'"  •0,39%, 
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la  chimie  ;  en  général ,  elle  peut  servir  toutes  les  fois  qu^il 
s'agit  de  représenter  un  grand  nooiV^  d'observations  par 
des  formules  analytiques  dont  la  forme  est  donnée  :  mais  ^ 
îusqu'ici,   cette  méthode  si   universellement  utile   étant 

qui   sera   une  équation   de   condition ,   entre  les   trois  corrections. 

Si  C  était  connu  avec  une  rigiieiHr  géométrique ,  troiii  équations, 
semblables  suffiraient  pour  déterminer  c^  trois  inconnues.  Mais  les- 
erreurs  inévitables  des,  observations  exigent  qu'on  en  emploie  un  plus, 
içrand  nombre.  On  les  combine  ,  comme  nous  Tavons  enseigné  dans. 
le  texte ,  de  manièie  à  en  tirer  trois  équation»  oà  les  coefficient 
de  Xj  y  ^  z  soient  successivement  aussi  grands  que  possible  compa-^ 
rativement  à  ceux  des  autres  inconnues.  Ces  trois  équations 
résultantes  donnent  les  trois  inconnues  avec  d^autant  plus  d'exac- 
titude 9  qu^on  a  employé  un  plus  grand  nombre  d^observations. 
On  rapporte  leurs  valeurs  au  milieu  "de  TintervaBe  que  les  obser-» 
Tations  comprennent^  ce  qui  suppose  qu'elles  ne  sont  pas  trop 
éloignées  les  unes  des  autres  ,  et  que  le  moyen  mouvement  est 
assez  exactement  connu^  Cax  cette  connaissance  est  indispensable  poul^ 
transporter  les  longitudes  moyennes,  depuis  l'instant  qui  sert  A* époque 
aux  tables,  jusqu'*à  ceux  des  différentes  observations.  Dans  l'état  ac-» 
tuel  de  l'astronomie  ,  ces  suppositions  sont  plus  que  permises  5  mais 
s'il  s^agissait  d'une  nouvelle  planète  où  Ton  craindrait  de  les  admettre  > 
on  introduirait ,  au  lien  de  2  )  une  quantité  variable 

a  •¥  nt  ^ 

n  étant  la  correction  du  mouvement  annuel ,  et  t,  le  Boiiibre  d'année» 
écoulées  depuis  une  époque  foiR  ,  mais  arbitraire  que  l'on  prendrai^ 
pour  origine. 

En  déterminant  les  valeurs  de  x^y^  z  pour  deux  époques  éloi^ 
gnées  ,  par  exemple,  vers  1766,  par  les  observations  de  Bradley  ^ 
et  vers  1800  par  celles  de  Maskeline,  on  verra  si  les  moyens  mOu-^ 
Temens  du  soleil ,  le  déplacement  de  l'apogée  et  les  variations  de  la 
plus  grande  équation  ,  supposés  dans  les  tables ,  s'accordent  aYe<> 
l'expérience. 

£n  combioaat  les  équations  de  condiûovk ,  ceo&oe  nous  venons,  d» 
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restée  entre  les  maîns  des  savans ,  il  ne  paraît  pas  qu'on 
en  ait  jamais  parlé  avant  nous  dans  aucun  ouvrage  élé- 
mentaire. 

On  peut  encore  combiner  les  équations  de  condition  ,' 
d'après  un  autre  principe  qui  a  été  employé  pour  la 
première  fois  par  M.  Legendre,  et  qu'il  a  nommé  le  prin-' 
cipe  des  moindres  carrés.  Voici  en  quoi  il  consiste. 

Si  l'on  cherchait  à  déterminer  la  position  d'un  point 
de  l'espaise ,  et  que  plusieurs  observations  eussent  donné 
pour  cette  position  diverses  valeurs  peu  différentes  les 
unes  des  autres ,  comment  détei minerait-on  la  position 
moyenne  ?  Ce  qui  se  présente  de  plus  simple  et  de  plus 
naturel ,  serait  de  chercher  une  position  qui  s'écartât  le 
moins  possible,  dans  tous  les  sens,  des  positions  observées  ; 
c'est-à-dire  une  position  telle  que  la  somme  des  carrés 
de  ses  distances  aux  positions  ©bservées  fût  la  plus  pe- 
tite possible.  Le  problème  est  absolument  pareil,  quand 
on  veut  combiner  plusieurs  observations  de  quelque  genre 
que  ce  soit.  Lies  distances  des  points  sont  les  différences 
des  résultats  particuliers  au  résultat  moyen.  Puisqu'il  est 


le  dire,  il  se  présente  quelquefois  un  cas  où  Ton  pourrait  être 
embarrassé.  C'est  celui  ou  deux  des  inconnues  auraient  dans  toutes^ 
les  équations  des  cocfSciens  de  même  signes  et  proportionnels  entre 
eux.  Alors  ,  en  effet ,  on  ne  pourrait  favorber  une  de  ces  iucon^ 
nues  6»D%  favoriser  9ussi  Tautre.  Dans  cette  circonstance ,  il  n^j 
a  qu^à  considérer  Tensemble  de  ces  deux  termes  comme  ime  seule  . 
inconnue  que  Fou  aura  soin  d'éliminer  j  puis  quand  les  autres 
inconnues  f^i'ont  déterminées ,  on  mettra  leurs  valeurs  dans  les 
premières  équations  de  condition  ,  tout  y  sera  connu  alors,  excepté 
la  somme  des  deux  termes  que  Ton  a  réunis  en  un  seul.  Gela  fait, 
on  partagera  la  somme  des  équations  de  condition  en  deux  gioupes  ,  à- 
peu-près  également ,  on  aura  ainsi  deux  équations  pour  déterminer 
chaque  tenue  en  particulier^^ 
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impossible  de  les  anéantir  toutes  ,  il  faut  choisir  le  ré-i 
sultat  moyen ,   de  manière  que  la  somme   des  carrés  de  ' 
ces  différences  soit  un  minimum. 

L'analyse  fournit  pour  cela  une  règle  fort  simple. 
Pour  former  Véquation  du  minimum  par  rapport  à  una 
des  inconnues ,  il  faut  multiplier  tous  les  termes  de  cha-^ 
cune  des  équations  de  condition  par  le  coejfcient  de  Vin-^ 
eonnue  dans  cette  équation,  pris  avec  son  signe  y  et  j aire 
une  somme  de  tous  les  produits.  Si  l'on  effectue  cette 
opération  successivement  sur  chacune  des  inconnues,  oa 
en  tirera  pour  chacune  d'elles  une  équation  différente» 
On  aura  donc  ainsi  autant  d'équations  que  d'inconnues^ 
et  ces  équations  seront  toutes  du  premier  degré.  Oiv 
déterminera  donc  toutes  les  inconnues  par  le  procédé 
ordinaire  de  l'élimination. 

Cette  méthode  qui  consiste  en  quelque  sorte  à  prendre 
le  centre  de  gravité  des  observations  que  l'on  compare  ,  a 
cela  d'avantageux  qu'elle  conduit  d'une  manière  directe 
et  sans  aucun  tâtonnement  acix  équations  résultantes,  qui 
doivent  donner  les  plus  petites  valeurs  aux  inconnues  da 
problême.  M.  Laplace  est  parvenu  à  démontrer  par  la. 
théorie  des  hasards ,  qu'elle  devient  nécessaire ,  dans  le 
cas  où  l'on  veut  prendre  le  milieu  entre  un  grand  nombre 
d'observations  d'un  même  résultat ,  obtenues  par  des 
moyens  différens,  par  exemple,  par  des  observations  au 
mural  et  au  cercle.  Dans  ce  cas,  elle  est  la  seule  quô 
le  calcul  des  probabilités  permette  d'employer  pour  avoir 
Ja  plus  grande  chance  possible  d'exactitude.  Son  emplot 
forcé  dans  cette  circonstance ,  et  la  sûreté  du  principe  siîr 
lequel  elle  repose,  font  penser  qu'il  convient  de  l'employer, 
dans  toutes  les  recherches  de  résultats  moyens  déduite 
d'un  grand  nombre  d'observations ,  et  qu'à  cet  égard  il* 
faut  même  lui    donner  la  préférence  sur  la  méthode^ 
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de  Mayer  qui  a  été  jusqu^à  présent  la  seule  employée  par 
les  astronomes.  Malheureusement  elle  exige  beaucoup  plus 
de  calculs  numériques  pour  la  formation  des  équations  spé- 
cialement relatives  à  chaque  inconnue.  Mais  cet  inconvé- 
nient réel  ne  doit  pas  empêcher  d'en  faire  usage  dans  les. 
recherche^  délicates  où  l'on  aura  besoin  de  la  dernière 
exactitude  (*). 

Lorsqu'un  art ,   une   science  ou   une  invention  queî- 


(*)  Comme  le  principe  des  moindres  carrés  peut  être  d'une  «p- 
pUcation  très-utile  dans  beaucoup  de  circonstances ,  je  Tais  donner  la 
démonstration  du  procédé  analytique  auquel  il  conduit  :  pour  cela , 
nonomons  x^  y^  z,  etc.  ,  les  corrections  des  élémens  qui  sont  le» 
inconnues  du  problème  ^  les  diverses  équations  de  condition  seront 
en  général  de  la  forme 

O  =  a  -f^  ^^  +  cjr  +  Jz  +  ...  etc., 

^en  passant  dans  im  seul  membre  tous  les  termes  qui  les  eomposevt; 
a  y  b  j  c  y  d  ,  seront  des  coefGciens  numériques  déterminés»  Si  toutes 
ces  équations  pouvaient  être  satisfiiites  exactement  par  les  valeurs  de 
X^  jTj  z,  leurs  premiers  membres  se  réduiraient  à  zéro  comme  ib  lo 
doivent  ,  lorsqu'on'  y  substituerait  pour  x,  j*,  z  ces  valeurs.  Mais 
comme  cette  condition  est  ijnpossible  à  remplir ,  vu  le  nombre  des, 
équations  qui  excède  celui  des  inconnues,  il  y  en  aura  toujours  un 
certain  nombre  qui  ne  seront  satisfaites  qu'à-peu-près  ^  et  le.  plus  sou^ 
veut  ^utes  serojit  dans  ce  cas.  Ainsi,  en  représentant  par£  ce  qui  ne 
se  détruit  point  après  la  substitution  de  x ,  jr,  z  .  . . ,  E  sera  Ter- 
reur que  les  corrections  ne  peuvent  anéantir  ;  et  si  Ton  adopte  une 
notation  semblable  pour  toutes  les  équations  de  condition  enipioyées  4 
la  détermination  de  a:»  x*»  ^>  ^°  ^^^ 

E  =  a  -h  ^x  -h  ey  -{•>  dz  -^  .,.,  etc.  j 
E' :=  a  -^  b'x  '^  c'y  +  </ z  4-  .  ...  etc., 
^'=  a'-^  h"x  -h  c'y  +  </"z  -t-  .  .  .  .  etc. , 

^  ainsi  de  suite  :  maintenant  la  somme  des  carrés  de  ces  erreurs  seia 
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conque  est  arrivé  presque  tout-à-coup  au  plus  haut  degré 
de  sa  perfection  9  rien  n'est  plus  intéressant  que  d'exami- 
ner les  causes  secrètes  qui  ont  amené  ces  progrès.  Pour 
rastronpmie  observatrice ,  ces  causes  peuvent  se  réduire 

E*  -4-  E^^  -4-  £"'*  -4-  etc.  ,  et  CD  la  représentant  par  S  on  aura 

t^ss /a -4- iwT  +  r^+^z -h.. .J«4-(«  4- *'j: -4- cy -h <f*-4- etc.)» -h etc.^ 

d'après  le  principe  des  moindres  carres ,  les  valeurs  de  x  ^  y ,  x 
doivent  être  choisies  de  manière  que  cette  somme  soit  la  plus  petite 
possible.  Il  s^agit  de  les  déterminer  de  manière  que  cette  condition 
8oh  remplie 

Pour  cela ,  supposons  le  problême  résolu,  et  admettons  qu'en  eîîct 
X  ^  y  ^  z  aient  été  déterminées  de  manière  à  satisfaire  à  cette  con- 
dition. Il  £iudra  qu^en  donnant  une  autre  valeur  à  une  de  ces  in- 
connues, à  X,  par  exemple,  toutes  les  autres  restant  les. mêmes,  la 
somme  S  devienne  plus  grande  qu'elle  ne  Pétait  d'abord.  Exprimons 
cette  condition  analytiquement.  Soit  or  -4-  x'  la  nouvelle  valeur  de 
X  que  Ton  emploie  ;  en  la  substituant  au  lieu  de  x  dans  Texpressioi» 
précédente,  on  aura  la  nouvelle  valeur  de  S  qui  en  résulte  et  que 
je  représenterai  par  tS",   ce  sera 

S'z^^bx-^a-hbx -4-.CX--4-...}  »-4-  |^V-4-a -4- è'j:  +  c^ 4-...|»-4- . .  ^  » 

ou  en  développant  les  carrés  compris  entre  les  parenthèses 

«S— iy  =  2x'/è(a-4-^x-4-c7--4-...)-+-^'  («'-4-è'x-4-cy-l-...)  +  etc.jt 

4- x'*  /^«-4-  i'>  -4-  b"*  -f^etc. } .. 

Pour  que  S*  surpasse  S ,  il  fout  que  la  somme  des  termes  du  second 
membre  soit  toujours  positive  quel  que  soit  x  ' ,  et  soit  qu'on  le 
prenne  positif  ou  négatif^  or,  comme  l'un  de  ces  termes  est  multi- 
plié par  x' ,  et  le  second  par  x"»,  si  l'on  prend  pour  x'  une  frac- 
tion moindre  que  l'unité  ,  le  second  terme  se  trouvera  plus  afïaibli  que 
\e  premier ,  parce  que  le  carré  d'une  fraction  moindre  que  l'unité 
est  toujijurs  plus  petit  que  cette  fraction  elle-même  ;  et  comme  rien 
l^'^empêche  de  prendre  x' aussi  petit  que  l'on  voudra,  U  s'ensuit  que^ 
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à  trois  principales ,  l'extrême  perfection  des  instrumens , 
la  détermination  des  résultats  particuliers  par  le  concours 
d'un  grand  nombre  d'observations  voisines  réduites  par  le 
calcul  aux  mêmes  circonstances  ,  enfin  l'emploi  des  équa— 

quels  que  soient  les  coeffîciens  numériques  «,  i,  c  ,  a\  lf\  c\  et  1« 
\aleurs  des  iacoonues  x ,  fj  z\  on  peut  toujours  £iire  eu  sorte  que 
le  terme  affecté  de  x'  l'emporte  sur  le  terme  affecté  de  x'»  ^  dor» 
le  sigoc  du  second  membre  dépeûdi-a  donc  absolument  de  celui  de 
son  premier  terme.  Or,  quand  on  en  sera  venu^  à  ce  point,  si  Tdn 
s'avise  de  changer  4-  x'  en  -— x',  on  changera  donc  aussi  le  sighe 
du  second  membre,  cVit-à-dirc  ,  que  s'il  était  positif  avec  -♦-  x'  il 
deviendra  négatif  avec  —  x' ,  et  réciproquement*  Mais  'par  une  con- 
séquence néce<isaire.  il  y  aura  un  des  cas  où  S'  surpassera  6*,  et  un 
autre  où  il  sera  moindre  que  S.  Ce  résultat  est  contraire  à  la  sup- 
position que  S  est  un  minimum  ^  ainsi  pour  que  cette  supposition 
soit  vraie,' il  faut  que  le  changement  de  signe  du  second  membre 
en  plus  et  en  moins  soit  impossible  ,  quelque  valeur  et  quelque 
signe  que  Ton  veuille  donner  à  x'.  Il  n'y  a  pour  cela  qu'un  mojeç, 
c'est  de  rendre  nul  le  coefficient  de  x',  afin  de  faire  disparaître  ce 
terme  qui  seul  occasionne  le  changement  de  signe  que  l'on  veut 
éviter.    Pour  cela ,   il  faut  qu'on  ait 

o  •=:  b  {a  •¥  hx  -^r  cy  4- . . .)  -4- ^'(a'-+-  b'x  -*-  c'y  •\-..,)  4-etc,^ 

c'esl-à-dire ,  que  les  inconnues  x,  y^  z  doivent  être  déterminées  de 
manière  que  cette  condition  soit  remplie ,  alors ,  en  effet  on  aura 

<y'  =  *i'  +  x'*  {b^  +  b'^  -4-  &"• . . .) 

et  quelque  valeur  que  Ton  veuille  donner  à  x  ' ,  S'  sera  plus  grand 
que  6'. 

L'équation   à    laquelle   nous  venons    de  parvenir    peut   être  mise 
tous  la  forme  suivante    qui  est  plus  simple 

(i)  .  .  .  .     o  z=zfab  -4-  xfb-"  -^yfbc  -4-  zfbd  -4-  etc.  , 
en   désignant  par  le  .signe  f  une  somme  de  produits ,  telle  que 
fab  =  ai  +  ab'  -h  .  •  .  etc.        fbc  z=  bc  ^  b'c'  -4-  .  .  .  etc. 
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tions  de  condition  pour  la  correction  simultanée  des  él^-* 
mens,  en  ayant  égard  à  leur  dépendance  réciproque.  Ces 
trois  principes  de  perfectionnement  seront  également  ap- 
plicables à  toutes  les  sciences  d'observations  dans  lesquelles 
on  parviendra  à  établir  ,  par  le  calcul ,  les  rapports  des 
faits  entre  eux. 


et  ainsi  de  suite.  On  voit  que  cette  équation  en  x,  jr,  a,  se  dé- 
duit des  équations  de  x:oudition  précisément  suivant  les  règles  que 
nous  avons  indiquées  dans  le  texte. 

Nous  n^avous  considéré  qu'aune  des  inconnues  ;  chacune  d^elles  , 
traitée  de  la  même  manière ,  conduirait  à  une  Condition  analogue  ; 
par  exemple ,  en  considérant  y ,  la  condition  que  S  soit  aussi  un 
nunimum  relativement  à  cette  inconnue  ,  exigerait  qu^on  eût  entre 
X  y  Y  y  z  la  condition 

(a)  .  .  .  .     o=:/âc-4-  xfhc  -♦-  yfc*  •¥  zfcâ-^r  etc. 

de  même ,  la  condition  relative  à  z  serait 

(3)  .  .  .  .     o  =fad  4-  a:fbd  4-  yfcd  4-  zfd*  •+•  etc- 

En  appliquant  successivement  ce  principe  à  toutes  les  inconnues 
^  y  Xi  « ,  on  en  tirera  autant  d'équations  qu'il  y  a  dHuconnues ,  et 
par  Télimination  on  pourra  déterminer  chacime  d^elles. 

Les  valeurs  de  x ^  y  ^  z^  déterminées  de  cette  manière  seront  telles 
que  si  Ton  fait  quelque  changement  en  plus  ou  en  moins  à  une 
quelconque  d'entre  elles ,  la  sonruné  des  carrés  de:;  erreurs  qui  en  ré- 
sulteront sera  plus  grande  qu'elle  ne  Tétait  aupara^'ant.  Ces  valeurs 
ainsi  déterminées  seront  donc  propies  à  repiésenter  le  mieux  possible 
les  observations  puisqu'elles  donnent  le  système  d'erreurs  qui  s'en  écarte 
moins  que  ne  ferait  tout  autre  système. 
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CHAPITRE     XL 

Construction  des  Tables  du  Soleil. 

Tti.  Les  élémens  de  l'ellipse  solaire  étant  bien  déter^ 
minés ,  il  ne  reste  plus  qu'à  construire  les  tables ,  c'est^ 
à-dire  à  calculer  d'avance  pour  chaque  jour  le  lieu  da 
soleil.  L'analyse  fournit  pour  cela  des  méthodes  directes 
et  rigoureuses,  qui  font  connaître  la  valeur  du  rayon 
vecteur  et  de  la  longitude  en  fonction  du  tems ,  à  partir 
d'une  époque  et  d'une  position  données. 

Il  n'est  pas  possible  d'exposer  ici  les  calculs  qui  con- 
duisent à  ces  valeurs  générales  ;  je  vais  seulement  donner 
tine  idée  de  leur  forme  et  de  l'usage  qu'on  en  fait. 

Nous  avons  reconnu  précéderhment  que  le  mouvement 
du  soleil  peut  être  considéré  comme  composé  d'un  mou- 
vement circulaire  qui  en  fait  la  partie  principale ,  et  d'une 
correction  dépendante  de  l'excentricité. 

D'après  cela  ,  on  conçoit  que  l'expression  analytique 
Aa  rayon  vecteur  doit  être  composée  de  deux  parties  ;  la 
première  constante  ,  et  égale  au  demi  grand  axe  de  l'el^- 
lipse  ,  ou  à  la  distance  moyenne  du  soleil  à  la  terre  ;  la 
seconde  variable ,  et  représentant  les  accroissemens  ou 
les  diminutions  de  cette  distance  dans  les  divers  points  de 
l'orbite. 

De  même ,  l'expression  de  la  longitude  doit  contenir 
une  partie  proportionnelle  au  tems,  et  relative  au  mou- 
irement  circulaire  :  c'est  la  longitude  moyenne  ;  avec  une 
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correction  dépendante  du  mouvement  elliptique,   et  qttî 
•  est  rëquation  du  centre. 

Ces  corrections  du  rayon  Vecteur  et  de  la  longitude  , 
sont  périodiques  ;  et  se  renouvellent,  "par  les  mêmes  degrés, 
à  chaque  révolution  annuelle.  L'analyse  les  représente 
par  des  sinus  et  des  Cosinus  d'angles,  qui  croissent  pro- 
portionnellement au  tems.  En  effet ,  ces  quantités  sont 
également  périodiques  ;  car  le  sinus  d'un  angle ,  d'abord 
nul,  quand  l'angle  est  nul ,  croît  ensuite  jusqu'à  loo®,  oii 
il  atteint  son  maximum  ;  de  là  ,  décroît  de  même  jus- 
qu'à 20Q**  ;  ou  il  devient  nul  de  npuveau  ,  puis  passe 
au-dessous  du  diamètre,  où  il  reprend  successivement  les 
mêmes  valeurs ,  en  sens  contraire.  Les  cosinus  ont  une 
marche  analogue.  Ces  quantités  sont  donc  propres  à  repré- 
senter des  valeurs  périodiques ,  et  la  théorie  de  l'attraction 
a  fait  voir  qu^en  effet  l'on  peut  exprimer  de  celte  manière 
toutes  les  inégalités  des  mouvemens  célestes.  L'expérience 
seule  aurait  conduit  au  même  résultat ,  mais  par  une 
voie  plus  lente;  car  M.  Lagrange  a  prouvé  que  si  plusieurs 
quantités  se  suivent  dans  une  marche  régulière  ,  on  peut 
toujours  en  découvrir  la  loi  ;  mais  il  faut  pour  cela  que 
les  observations  soient  tout-à-fait  exactes,  ou  du  moins 
qu'elles  ne  comportent  que  de  très-petites  erreurs  (*).  La 
théorie  du  mouvement  elliptique  fournit  donc  le  moyen 
Je  prévenir,  en  cela ,  les  observations,  et  d'anticiper  sur  la 
suite  des  tems. 

Enfin ,  comme  les  corrections  du  mouvement  circu^- 
laire  du  soleil  sont  toutes  fort  petites  ,  puisqu'^elles  dé- 
pendent de  l'excentricité  ,  l'analyse  les  donne  en  série , 
c'est-à-dire  ,    qu'elles   sont   exprimées    par  une   suite   de 

(*)  Mémoire»  de  F  Académie,  pour  1772,  pag.  5i3. 
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IcniMs,  ordonaës  suivant  les  puÎMa<iç«s  dt  Tf  xct ntriciUi  # 
et  par  c<naséq«eiii  i^  pliit  ^  plus  petit».  Cet  fonnvlM^ 
(ondées  sur  la  théorie  de  Pattraction  uaiveieelle  ,  sont 
démoQtrées  dans  le  premier  volume  de  la  Mécanise  ce-* 
leste.  Nous  ne  pouvons  que  renvoyer  à  ce  graad  ouvrage. 
Les  valeurs  absolqes  du  rayon  vecteur  et  de  la  lon- 
gitude dépendent  des  élémens  de  Tellipse  ,  et  comme  ces 
élémens  changent  peu-i-peu  avec  le  tems ,  en  raison  des 
inëgalilés  séculaires ,  les  tables  construites  sur  kufs  va^» 
leurs  actuelles  ne  pourraient  servir  que  pendant  un  tems 
assez  court.  Pour  éviter  cet  inconvénient ,  on  a  joint  aux 
tables  les  corrections  que  la  variabilité  des  élémens  doit  y 
Introduire  à  la  longue  ,  et  de  cette  manière  elles  peuvent 
s'étendre  à  un  grand  nombre  de  siècles  avant  et  après 
l'époque  pour  laquelle  elles  sont  calculées. 

XI 2.  £n  comparant  les  résultats  de  ces  tabWs  avec  de 
longues  suites  d'observations  très-exactes,  on  a  reconnu 
que  le  roQUvement  elliptique  du  soleil  ne  sufHt  pas  tout^- 
à-fait  pour  les  représenter.  On  a  découvert  ainsi  dans  ce 
mouvement  de  petites  inégalités  que  l'on  n'avait  pas  apper- 
çies  d'abord.  Ce  sont  Us  perturbations.  La  théorie  de 
l'attraction  en  a  fait  connaître  les  lois  et  même  a  donné  la 
grandeur  de  quelques-unes.  On  a  calculé  les  valeurs  des 
autres  par  la  méthode  des  équations  de  condition  ,  et  on 
joint  ces  résultats  aux  tables ,  comme  autant  de  corrections 
k  faire  au  mouvement  elliptique. 

II 3^  On  a  donc  ainsi  toutes  les  données  <t  toutes^  les 
formules  nécessaires  pour  calculer'  la  positton  actndU^ 
du  soleil  dans  son  orbite  à  un  instant  queic(»aque  donné» 
Il  ne  reste  plus  qu'à  réduire  ces  calculs  en  tables  ^  qui 
permettent  de  les  exécuter  facilement.  C'est  ce  qui  peut 
se  faire  de  plusieurs  manières  plus  ou  «oina  commodes  \ 
a.  i4 
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mais  l'ejqpérîcnce  a  donné,  sur  cela  des  règles  dont,  on 
s'écarte  peu.  Ainsi,  pour  compléter  les  notions  précé- 
dentes, il  ne  me  reste  plus  qu'à  faire  connaître  en  peu 
de  mots  la  construction  de  ces  tables  et  la  manière  d'en 
faire   usage. 

Leur  principe  fondamental  cons'ste  à  présenter  d'abord 
Ics^  valeurs  moyennes  des  principaux  élémens  toutes  cal- 
culées pour  le  commencement  de  cbaquc  année  ,  et  à 
donner  ensuite  les  moyens  d'e  i  déduire  pour  un  autre 
instant  quelconque  les  nouvelles  valeurs  j  soient  vraies 
soient  moyennes ,  de  ces  élemens.  Dans  tous  ces  calculs, 
la  première  chose  à  connaître  ,  c'est  la  longitude  moyenne 
du  soleil ,  et  celle  de  son  périgée  ou  de  son  apogée  pour 
rin&tant  qui  sert  d'origine  aux  tables.  Car  de  là  on 
peut  conclure  les  valeurs  de  ces  quantités  pour  un  ins- 
tant quelconque,  et  par  suite,  en  verlu  des  lois  du  mou- 
vement elliptique,  on  peut  calculer  l'anomalie,  l'équation 
du  centre,  la  longitude ,  l'ascension  droite  et  la  déclinaison 
du  soleil.  Aussi  la  longitude  moyenne  et  la  position  du  pé- 
rigée ou  de  l'apogée  pour  l'origine  de  chaque  année,  sont- 
elles  les  premières  données  que  les  tables  présentent,  et 
ces  valeurs  initiales  s'appellent  Vépoque  des  tables  astro- 
nomiques, 

II 4-  Dans  les  tables  publiées  par  le  Bureau  des  lon- 
gitudes de  France,  ou  a  pris  pour  origine  le  i".  janvier 
de  chaipie  année,  à  minuit  moyen  au. méridien  moyen  de 
paris.  Et  les  époques  sont  calculées  pour  cet  instant. 
'  Mais  dans  les  anciennes  tables  astronomiqaes  ,  où  Ton 
s'embarrassait  peu  de  se  conformer  à  l'usage  civil  ,  l'ori- 
gine est  différente  selon  les  années.  C'est  le  3i  décembre 
à  midi,  tems  moyen,  pour  les  années  communes,  et  le 
2".  janvier  à  midi  ,  lems  moyen  pour  les  années,  bis- 
sextiles.  Cette    différence  a  été  introduite  pour  pouvoir 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


Î>HVSÎQÙÉ.  !îlt 

transporter  facilement  d'une  année  à  l'autre  les  lieux 
moyens  calculés  pour  les  différens  jours  de  chaque  mois. 
En  effet,  supposons-les  calculés  pour  une  année  com- 
mune, et  qu'on  veuille  les  transporter  à  une  année  bissex- 
tile ,  pour  laquelle  on  ait  conservé  la  mêms  époque  du 
3i  décembre.  Il  n'y  aura  rien  à  changer  dans  les  deux 
premiers  mois ,  parce  que  les  lieux  moyens  du  soleil  rede- 
viennent les  mêmes,  aux  mêmes  jours,  après  une  année. 
Mais  à  la  fmde  février  de  l'année  bissextile,  on  devra  ajbu-. 
ter  le  mouvement  pour  un  jour,  à  cause  du  jour  intercalaire 
qui  se  place  à  cette  époque.  La  longitude  du  soleil  se'  trou- 
vera donc  augmentée  de  cette  quantité,  et  cette  aug- 
mentation se  perpétuant  jusqu'à  la  fin  de  l'année,  il  faudra 
pour  employer  les  résultats  des  années  précédentes ,  les 
avancer  tous ,  d'un  jour ,  pendant  les  dix  derniers  mois. 
'Au  lieu  de  cela  ,  si  l'on  prend  le  premier  janvier  pour 
l'époque  de  l'année  bissextile  ,  les  mouvemens  moyens 
de  l'année  précédente  seront  trop  forts  d'un  jour  pen- 
dant les  deux  premiers  mois ,  et  il  faudra  les  diminuer 
de  cette  quantité  pour  les  adapter  à  l'année  bissextile  ; 
mais  à  la  fin  de  février ,  l'addition  du  jour  intercalaire 
supplée  à  ce  retard ,  et  l'on  est  d'accord  pour  le  reste  de 
l'année.  Cette  différence  d'époques  est  donc  utile  pour 
simplifier  le  transport  des  tables  d'une  année  à  l'autre.. C'est 
pourquoi  on  l'avait  généralement  adoptée.  Mais  le  Bureau 
des  longitudes  a  considéré  qu'il  est  plus  avantageux  encore 
de  rendre  tous  les  calculs  uniformes.  On  obtenait  cet  avan- 
tage en  plaçant  toujours  l'époque  au  commencement  de 
l'année ,  et  c'est  ce  qu'on  a  fait  dans  les  nouvelles  tables. 
Il  en  résulte  une  colonne  pour  les  années  communes , 
une  pour  les  années  bissextiles  ;  cela  n'a  aucun  incon- 
vénient. 

Comme  l'instant  où  l'on  compte  midi  n'est  pas  le  ménua 
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dans  les^pays  qui  n'ont  pas  la  même  longitude  ,  il  fallait , 
pour  lier  les  observations  entre  elles ,  convenir  d'une  époquç 
commune  ^  qui  fût  fixée  par  un  phénomène  astronomique 
instantané ,  ei  qui  servît  partout  d'origine  au  tems  moyen. 
On  a  choisi  pour  cela ,  comme  nous  Pavons  dit  plus  haut , 
J'instant  du  passage  du  soleil  au  périgée  ou  à  l'apogé^ 
de  son  orbite.  C'est  l'apogée  que  l'on  emploie  dans  les 
ancientiesf  tables  qui  sont  encore  les  plus  commui^es  ;  c'est 
pourquoi ,  nous  prendrons  ce  cas  pour  exemple. 

II 5.  Lprsque  l'iqstant  du  pacage  du  soleil  à  l'apogée 
psi  conppt  ^ÎR^^  H^^  ^^  longitude  copaptée.  de  l'éqiii- 
noxe  mpyen  pqqr  lie  iméme  ipstaqt^  on  ajoute  à  cette 
longitude  moyenne  le  moyen  ippuveinent  ^u  soleil, 
jusqu'au  3i  déceinbf^  Qu  au  )'^  japvigr  à  midi,  et  l'on 
a  la  longitude  moyenne  du  soleil  pour  cette  époque, 
pu  V époque  ^e^  table^,  ^  effet ,  lorsque  le  soleil  e^t  apogée 
ou  périgée  ,  son  liei;  vrai  dans  l'ellipse  ^  ÇQÏpcide  av^c  ^pp 
lieu  moyen ,  et  la  longitude  vraie  est  la  ip^me  que  la  longi- 
tude moyenne. 

En  ajoutant,  jojar  par  jour,  ^  c^  risuUat  le  moyen 
mouvement  cliurne  du  soleil^  on  aura  1^  longitude  moyenne 
à  midi  pour  tous  le^  jour^  de  l'ani|éc. 

ii6.  Par  exemple ,  suivant  les  observations  de  M.  Mas- 
keline,  calculées/j>ar  M.  Delambre,  le  soleil  a  passé  à  son 
apogée  le  3o  juin  1780  à  o^,ao^.^4"i  *^^™s  moyen  à 
Paris  (f).  Sa  longitude  expriiqée  en  degrés  sexagésimaux. 


(*)  J'emploie  ici  les  aucieunes  divisions  du  cercle  et  du  jour,  parce 
qu^elles  sont  encore  employées  dans  toutes  les  tables  astronomiqyçi 
dont  cet)  article  suppose  Vvrae^e:  ainsi  les  heures  v  sont  comptées  à 
partir  de  midi.  Quant  aux  données  dont  fai  fait  usage,  on  peut 
aisément  les  déduire  de  celles  qiie  fai  rapportées  plus  haut  relative- 
ment au  purgée.  V»ï  fiil  que  d^^piè^  }ef  çji^^yàùoi^  fi§  S/LMaske» 
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éi  rappOTtëe  à  Téquinoxe  moyen ,  était  alors  égalé  à 
gg^S'SS'^^S.  C'était  donc  en  même  temà  sa  longitude 
moyenne. 

Depuis  cet  instant  jusqu'au  3i  décembre  1780  à  midi 
moyen,  il  s'est  écoulé  i83ia3**39'36";  qui ,  à  raison  de  36o* 

■                .           ,              36o«.i  83, 985833 
pour  une  année  tropique  ,  donnent  - — ^    ^  "    \c.i' 

ou  18 i*2o' 4^*^,4  pou'  l'accroissement  de  la  longitude 
moyenne  dans  cet  intervalle. 

Ajoutant  c^  résultat  au  précédent,  on  a  a8o*a9^38//,a. 

C'est  l'époque  àt^  anciennes  tables  du  soleil  pour 
l'année  1781  , 

L'apogée  s'est  déplacé  dans  cet  intervalle  d'une  quan- 

.  ,  ,    ,    ,    6i'',Q.i83, 985833        o  «      ,.  r 

tite  égale  à ^r — 7^-^. ou  3i",a.  Il  faut  aiouter  ce 

^  365,a42:i64      .  '  ^ 


line  et  les  calculs  de  M.  Delambre ,  lë  soleil  avak  passé  au  périgée  le 
39  décembre  1780  a  6^,44^  de  tems  moyen  décimal  compté  de  midi  au 
méridien  de  Paris ,  et  que  sa  longitude ,  relativement  à  Téquinoxe 
moyen,  était  alors  3 100,1 74^1  de  la  division  décimale.  Puisque  la 
longitude  du  périgée  augmente  annuellement  de  o«,oic|t60tid  ,  elle  a 
dû  auf;menter  en  une  demi -année  de  la  moitié  de  ccRe  quantité  , 
ou  de  0^009555.  Retranchant  cette  variation  de  la  longitude  du  pé« 
rigée  le  ^  décembre  ,  on  aura  la  longitude  qu^il  a  dû  avoir  six 
mois  auparavant  {  ce  sera  3ioo,iG55Ô;  par  epnséquent,  la  longitude  de 
Pàpogée  à  là'ménië  é^ô^  Kura  j^i^  valeur  1 1 0«,  i<$5S6  ou  f)9« .  9^ .  55" .  8 
en  mesurés  seugésimàfeè.  Cest  la  ^niSmè  que  nous  itttiis  âdoj^téè  pdi» 
la  IthDgitnde  de  Tapogéé,  le  56  juin  1780. 

Qùâift  2  r^>oqn4  pi-édsti  6ii  lé  sblèil  a  i^iM  ^  ce  fibiift ,  éâ 
Tobtieiicb^  dé  ménle  eil  pArUUt  de  ré|>b<iiitf  de  ioii  jMriAigë  an  ))éH^ 
le  ^  décètnbre  1786,  i  d^^^oa  d«  ttenii  tboy^  iU  lÉléridScil  de 
Pftris  \  car  il  sûflît  d'ètar  de  éétté  ^»oqtte  une  demi^HiVolatîon  «m* 
Iilfelisti^ ,  c'étt^à-dire ,  182^,6^0855  ;  et  dii  trôuté ,  pour  ^ilh'etfce , 
le  3a  iuiu  i  oi,oi4i6S,  cm  0^.^.4^.84  «^  iUcAnMi  iks^^kùtaée^  , 
comme   nous  ravousi  adûpttt 
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résultat  à  la  longitude  de  Tapogée  au  3o  juin  178a.  On 
aura  ainsi  99.9'27"  7  pour  cette  longitude.  Celle  quan- 
tité se  trouve  ainsi  toute  calculée  dans  les  tables. 

117.  Quand  on  connaît  Fépoque  pour  une  année,  il 
est  facile  de  l'obtenir  pour  l'année  suivante.  H  suffit  d'a- 
jouter le  moyen  mouvement  du  soleil  pour  365  jours  ^ 
si  l'année  à  laquelle  on  veut  ti'ansporter  l'époque  est  une 
année  commune ,  et  pour  366  ,  s'il  s'agit  d'une  bissextile. 
Dans  le  premier  cas,  c'est  359*^45' 4^", 4»  ^^ns  le  second, 
c'est  36o**44'4^'%4'  En  rejetant  du  résultat  les  circonfé- 
rence entières ,  la  somme  est  l'époque  cherchée  (*).  On 
trouve  ces  époques  toutes  calculées  dans  les  tables ,  pour 
un  grand  nombre  d'années  d'avance. 

^  118.  Supposons  maintenant  que  l'on  demande  U  lieu 
elliptique  du  soleil  pour  le  2S  janvier  1781  à  midi,  tems 
moyen  à  Paris.   L'intervalle  de  cet  instant  à  l'époque  est 

518  jours,  qui  donnent  ttt? — 7 — 777  ou.,  27°  35'  53^/,  a. 
'  ^  3b5,24^^H 

Pour  l'accroissement  de  la  longitude 

moyenne.         ,  ^ 
Ajoutons  la    longitude   de   l'époque  , 

qui  est :i8o®  29'  38^/,  2. 

(*)  Cela  se  voit  tout  de  suite  en  se  rappelant  que  le  mouvement 
séculaire  du  soleil  ,  c'est-à-dire  son  mouvement  pour  100  années 
juliennes  de  365  ,2.5  ,  est  égal  à  100  circonférences  -f-  45'. 45"  sex.; 
car,  rn  prenant  la  centième  partie  de  cette  quantité ,  on  a  36oo  lo'.ay"  .4^ 
pour  le  mouvement  du  soleil  en  3651,^5  i  d'où,  retranchant  i4 -47' 
pour  le  mouvement  en  -^  de  jour,  à  raison  de  59'. 8"  en  un  jour 
entier  ,  il  reste  359''V|5'.4o"'4  P^'***  ^^  mouvement  en  365  joiu« 
conmie  nous  Tavons  adopté.  En  ajoutant  Sg'.S",  on  aura  le  mouve- 
ynent  pour  un  jour  de  plus,  c'est-à-dire  pour  366  jours  }  ce  sera 
5600.44.4^  '4 >  comme  nous  l'avons  employé. 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


PHTSIQITE,  âl5 

On  a  la  longîtocle  moyenne  du  soleH 
pour  r instant  dennanJé,  égale  à.  .  •       3o8^    5'  Si^^  4* 

Venons  maintenant  aux  inégalités. 

La  longitude  de   Tapogée  à.répoque 

était ,  99*    9'  a;/',  o^ 

Son  mouvement  pour  28  jours  est.  .  .  4^,  8. 

Longitudç  de  l'apogée  à  l'instant  de- 
mandé       99*    9'  ii^j  8. 

Si    l'on   retranche    ce   résultat    de    la 

longitude  moyenne,  on  aura  la  di»-       '      •*      . 

tance  moyenne  du  soleil  à  Tapogée 

de  son  oi*bite,  c'e^t-^-dire ,  l'ano-r 

malie  qui  aurait  lieu  si  son  mouv&» 

ment  eût  été  uniforme.  C'est  ce  qwc 

l'on    nomme   Vanomalie    moyenne  ,- 

comptée  de  l'apogée,  elle  est  de  .  .       ao8®  55'  59^,  6». 

Quand  on  connaît  cette  quantité,  les 
tables  donnent  l'équation  du  centre 
qui  y  correspond  ;  elle  est  de  ...  .  56'  SV^^  7* 

Comme  elle  est  additive  dans  cette 
partie  de  l'orbite  ,  il  faut  l'ajouter  à 
la  longitude  moyenne  calculée  pour 
le  'j&  janvier  à  midi ,  on  aura  ainsi.  •      Sog*    a'  aS'^,  !• 

C'est  le  lieu  elliptique  du  soleil  à  cette  époque.  Ea 
y  ajoutant  les  perturbations  ,  la  nutation  et  l'aberration, 
qui  sont  données  par  les  tables  pour  chaque  position  de 
l'astre  ,  on  aura  la  longitude  vraie  ,  ou  le  lieu  appa* 
rent  du  soleil.  Otte  longitude  étant  trouvée,  on  en  peut 
déduire  aisément  par  le  calcul  l'ascension  droite  et  la 
déclinaison  y  l'obliquité  de  l'écliptique  étant  connue.  Les^ 
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tables  donnent  encbre  ponr  le  même  mtttnt  le  myon 
vecteur  du  soleil ,  ou  sa  distance  vraie  à  la  terre  exprimée 
en  parties  de  sa  distance  moyenne  ,  et  par  suite  elle  font 
connaître  sa  parallaxe  horisontale  et  son  diamitre  apparent 
qui  sont  Tun  et  Tautre  réciproques  à  la  distancé.  Tous  les 
Âëmens  du  lieu^vrai  de  Cet  astre  sont  ainsi  parfaitement 
dëterminës. 

II  g.  Si  Ton  employait  lés  ïiotivetlftf  tables  du  soleil  de 
M.  Delambre,  le  calcul  né  sef ait  pas  plus  difficile.  Seule- 
ment comme  les  aoômêUes  y  sont  comptées  à  partir  da 
périgée ,  c^est  le  lieu  du  périgée  qui  sert  d'époque  avec 
la  longitude  moyense  ;  et  ces  ëléme^is  sont  toujours  cal- 
culés  pour  le  i*'.  pnviâr  à  midk  moyen  ^  comme  nous 
Tavons.  dit  plus  haut. 
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CHAPITRE   XIL 

Sur  rînigalité  des  jôufS  solaires  et  sut  tê^Uû-^ 
tion  du  tems.  Cons^ersion  du  tems  vrai  en 
tems  moyen  ou  en  tems  sj-déral^  et  réci^ 
proquementé 

1^0.  MAiKttiiAîSt  qiic  tt^tis  c<îrtittâisi6tts  ^  âVêt  éftafcH^ 
hide  ,  la  marche  du  soleil  et  leâ  ânfieiisiôm  dé  «cMi  ôrbHe  # 
\{  doït  être  pd^îble  de  calcule*  Farc  tpL^'û  détfit,  psrràl^ 
filentétii  à  Pë^uateuf ,  dans  chaq[tfe  )otii*  de  Tailfiëe.  Si 
ces  arts  Sintnes  éfaietrt  ëgalijl  éritré  eux,  la  dtfi'éé  d4^ 
fours  sôtaires  .<ei^it  cbnstduté  ;  liiâis  ils  sc^t  înëgâttt , 
et  Voilà  potii*({uoi  les  jtmi's  sofaifes  varient. 

Pour  comprendre  nettement  le  principe  et  les  lois  de 
Ces  înëgalîtés  ,  faisons  abstraction  de  la  nu  talion  ,  et  sup- 
p09<m»  FéqcHiteitr  el  Vécliplique  immobiles.  Par  le  p^ 
de  réf«aieur ,  imaginons  deux  méridiens ,  menés  aux 
ékux  extrénités  de  Tare  de  rëcliptique  que  le  soleil  dé-* 
ilrh  daHls>  «n  jont  sydéral.  L^are  de  Técpiaiettr  <}ue  eea 
fttérkKem  ifrceree^tenc ,  réprësemera  ^  povf  cette  ép0^ey 
l'a  difliérente  dîût  jour  rfdèta^  am  fùtit  sotàt^e  ;  ûttt  lo^rs^u^ 
'.a  rotation  de  la  spbèi'é  cëfeste  est  térnïiriée,,  if  fattt 
cacore  que  ce  petit  arc  de  l'équateur  traverse  le  plan 
èxi  méridien  ^  aTant  que  le  soleil  y  passe.  Or ,  il  est 
iactle  de  rbi»  ^t  ces  arc»  diurnes  ne  sont  pas  de  même 
fongnevr  dans'  kn  différenif  tems  de  Tailinée. 

JD'afaord'  oir  conçoit   qti'ik  doittttt  irtfrfef  (i^  le  smi 
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effet  des  îne'gaîîtés  du  mouvement  propre  du  soleil  dan» 
son  orbite  ;  mais  ce  n'est  pas  là  Tunique  cause  qui  les 
rend  inégaux.  Ils  le  seraient  encore ,  même  quand  le 
soleif  parcourrait  Tëcliptique  d'un  mouvement  uniforme, 
en  y  décrivait  chaque  jour  des  arcs  égaux.  En  effet,  à 
cause  de  Tobliquité  de  l'ccliplique ,  ces  arcs  prennent 
successivement  diverses  inclinaisons  ,  par  rajvport  à  Vér» 
qnaleur.  Dans  le  tems  des  équinoxes,  ils  coupent  ce  plaa 
sous  un  angle  égal  à  Tobliquité  de  Técliptique,  parce  que 
leur  direction  est  alors  perpendiculaire  à  la  ligne  des 
équinoxes,  qui  est  la  commune  section  de  l'écliplique  et 
de  Téqualeur.  Au  contraire,  dans  le  tems  des  solstices^ 
ils  deviennent  parallèles  à  celte  même  droite.  Les  méri- 
diens menés  par  les  extrémités  des  arcs  diurnes ,  près  du 
solstice  ,  sont  donc  plus  écarlés  qu'ils  ne  le  seraiç*nt  s'ils 
comprenaient  le  même  arc  de  l'écliptique  ,  près  ùc$ 
équinoxes;  et  comme  l'écart  de  ces  méridiens  mesure, 
sur  l'équatcur  ,  les  relards  successifs  du  soleil ,  ces  retards 
sont  inégaux  et  plus  petits  dans  les  équinoxes  que  dans, 
les  solslic es  ('''). 

Les  variations  journalières  du  mouvement   du   soleil  ^ 


(*)  Lorsqu'on  .rapporte  les  arcs  de  l'écliptique  au  plan  de  l'j'qualeorj 
en  menant  di  s  nici  idi<  ns  ,  par  leurs  txti^niilés ,  on  trouve  q*ie  lel 
arcs  de  i'cquateiir  q«ii  leur  corres)  «nd.  ni  sont  iu<^gaux,  et  pin»  grandi 
on  plus  petitf ,  suivant  leur  position.  On  peut  fa»  ilenrR-nt  trouver  pat 
le  calcul  la  mesure  exacte  de  cette  dillference.  Sti',  tontnic  dans  la  /ig,  3j 
C  le  centre  de  la  terre  ,  E  /  6"  l''écliptique  ,  EQ'  Q"  rét|ualtur ,  CP 
son  axe  «jui  lui  est  j  erpeudiculaire  :  jilors  A'e  sera  la  Ji^ue  des  équinoxes'^ 
et  si  E"^'  est  Tare  décrit  dans  un  jour  sur  rpcliplique  par  le  t.oleilj 
à  paîiir  du  p<jint  E^  le  méridien  PtS'Ç*  délern.itnra  Tare  EQ' 
de  rétiiiateur,  qui  fait;  à  cette  époque^  la  différence  du  jtviir  astrOi* 
noniique  aujour  svdéral.  Diaprés,  cette  cousU'uction  ,  ie  iriatiglc  spbé-î 
rÂ^ue  jE»S'Q'  liera  recUP^k  en  Q^  et  en  iiommant  «  i'cl>U<^uité  dt 
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dans  son  orbite ,  sont  une  autre  cause  d'inégalité  ;  car 
elles  augmentent  ou   diminuent  les  arcs  diurnes  que  le 

Pédiptique,  on  aura,  diaprés  les  règles  de  la  trigODOmétrie  sphérique, 

tang  EQ*  =  cos  tt  .  tang  ES', 

Le  cosinus  d'un  angle  étant  toujours  moindre  que  Punité ,  tang  EQ 
sera  moindre  que  tang  ES'  j  par  conséquent,  Parc  diurne  EQ' 
intercepté  sur  Péquateur  ,  sera  plus  petit  que  l'arc  ES'  décrit  sur 
Pécliplique. 

Cette  relation  subsistera  également  pour  tous  les  arcs  de  Péclip- 
tique  et  de  l^équateur,  comptés  de  la  même  manière,  à  ])artir  de 
Péquinoxe ,  en  sorte  que  le  soleil  étant ,  par  exemple  ,  en  S'\  on 
aura  encore 

tang  EQ"  =  cos  m  tang  ES". 

Si  S  est  le  lieu  du  solstice,  les  arcs  ES ,  EQ  sont  égaux  entre 
eux,  et  à  100^4  Ainsi,  puisque  EQ^'  est  moindre  que  ES'\  il  faut,  par 
compensation,  que  Q"Q  soit  plus  grand  que  S"S ,  c^est-à-dire  » 
que  Parc  intercepté  sur  Péquateur  par  les  méridiens  PS"Q'^  PSQ  ^ 
«oit^us  grand  que  Parc  de  Técliptique  qui  y  correspond. 

On  peut  aisément  calculer  leur  différence,  car  *S"*i'=  ioo«  — jEvJ"^ 
Q"Q  =  ipo®  —  £Ç";  par  conséquent. 


tang  ES"  =  — ; 

tang  ^o 

teng  EQ'  = 


tang  QQ' 
Ces  valeurs,  substituées  dans  Péquation  précédente,  donneront 

tang  S" S  :=  cos  ^   tang  Q'Q 

c'est-à-dire  ,  que  le  rapport  des  arcs  diurnes  qui  se  correspondent 
«ur  Péquateur  et  sur  Pécliplique  au  solstice,  est  inverse  de*  ce  qu'il 
est  à  Péquinoxe.  Ainsi,  en  supposant  que  Parc  diuiiie  décrit  par  le 
soleil  sur  Pécliptique,  ftit  toujours  le  même,  les  arcs  correspondan» 
de  Péquateur  seraient  inégaux,  plus  grands  que  Parc  de  Pécliptiquo 
dans  les  sobticcs ,  moindres  dans  les  équinoxes* 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


aao  ASTRONOMfF. 

Soleil  dëcrit  sar  rëcliptique ,  ce  qui  change  «iitco^é  Técirt 
des  mëndiéns,  et  la  longueur  des  arc^  de  l'équateur,  qui 
sont  compris  entre  eux. 

m.  On  Vtfit  iont  que  Fînëgalité  des  ']imrs  sohdres  est 
due  à  deux  causes  distinctes ,  Tobliquité  de  Técliptique  et 
rinëgalité  du  mouvement  propre  du  soleil.  Ces  deux 
causes  oiit  chacune  leur  action  à  part ,  de  sorte  quUl  faa* 
drait  les  détruire  toutes  deux ,  pour  que  les  jours  solaires 
devinssent  égaux  ;  c'est-à-dire ,  quMl  faudrait  que  le  mou- 
vement du  soleil^  dans  son  orUte^  devint  uniforme,  et 
que  \é  prtarf  dé  réclipttqdè  Coïncidât  avec  Tëquatéur.  Or, 
on  iéiiiùritté  ^'  par  U  théorie  de  rattraction,  que  cela 
n'arrivera  jamais  ,  du  moins  en  vertu  des  causes  perma- 
nentes qui  agissent  sur  le  système  du  monde. 

lâA.  D'après  la  discussion  que  nous  venons  d'établir  ^ 
on  Vok  que ,  p6or  calculer  les  inëgalijlé^  des  fours  solaires^' 
M  ÉiUt  Calculée*  hs  a#c«r  qvté  lé  soleil  décrit  chaqtfe  Jour 
sur  l'ëclipri^ué,  eh  Vertu  de  son  Aiouvement  vfai  eri 
longitude;  projeter  ces  arcs  sur  Téquateur  ,  par  des  méri- 
diens ,  et  prendre  les  différencf s  successives  des  angles 
horaires  compris  entre  eUx. 

1^3.  Ce  sont  ces  inégalités  inévitables  du  mouvement 
du  soleil  en  ascension  droite  ,^  <^ùi  ont  empêché  les  as- 
troTnomes  de  s'en  servir  pour  la  mesure  du  tems ,  dans 
leurs  taSlés  et*  dans  leurs  observations.  Car  ceâ  perpé- 
tuelles variétés ,  dont  il  aurait  fallu  tenir  compte  ,  au- 
raient excessivement  multiplié  les  calculs  ,  sans  aucune 
utilité.  Cet  inconvénient  n'a  point  lieu  dans  l'usage  civil , 
où  l'on  n'a  pas  besoin  d'une  si  grande  exactitude,  et 
atfiKt  Von  y  nresu^e  le  tems  par  k  ihouve«neh{  rrat  du 
êbXéiij  ^ué  Vm  empMë  tomïne  miî^àtrrié ,  en  nëg^igèanf 
{ses  inégalités  qui  ne  tfont  d'aucune  importance  pour  cet 
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m3gc.  Cette  manière  d'agir  est  4^autant  p)us  raisonnablf 
^ue  toute  la  distribuMQii  des  frav^ui^  de  b  société ,  e4 
en  rapport  avec  }e  mouveme);^^  vraî  du  soleil ,  et  Qpn  p9# 
avec  »on  mpuireinent  mpyep. 

Mais  pour  les  astronome^,  auxquds  l'uniforraitë  était 
indispensable  pour  obtenir  de  la  sioipiicitë  dans  leurs  cal- 
culs ,  l'usage  civil  n'était  point  praticable.  D'un  autre 
côté ,  la  nécessité  de  dater  leurs  observations  et  4' en  re*- 
trouver  facilement  les  époques  approchées,  leur  pres^ 
crivait  de  ne  point  s'éloigner  trop  de  l'usage  civil  qui 
remplissait  parfaitement  ces  cpnditions.  C'es^  pourquoi 
ik  ont  adopté  pour  mesure  dn  ^ems,  le  ^ipuyeYprnl 
pioyen  4u  soleil ,  et  ils  çi{it'  fUçé  i'origipe  de  leur 
période  ^e  manière  que  le  tew  ^ol^ire  xuoyen  ne  fit 
qu'osciller  autour  du  tems  spl^îre  vrai  «  s^ns  jaçiai^ 
))eaucoup  ^'en  écarter.  C'est  ep  effet  ce  qui  résulte  d^ 
la  détermination  dp  teips  ipoyep ,  telle  qu^  pous  Tavon^ 
expliquée  plus  haut;  m^is  op  comprendra  iniep^  cettf 
cpnséqncnee,  en  rep^résentant  les  conventions  qpe  nop^ 
avons  faites  alors ,  au  moyep  d'une  construction  gépmé-* 
trique  qpi  le?  reod  sensibles  jfopr  cela  ,  il  fapt  4'^boi^d 
dépouiller  jle  ^leil  vrai  des  pçrtprb3Ûons  qpi  l'affectent, 
a(in  de  le  r^gaaener  ap  mouvepiepi  eliiptiqpç  ^  san^  quoi  il 
serait  impp^sible  de  repr^entçr  sfis  irrégularités.  Op 
conçoit  ensuite  up  spUil  fictif  qpi  décrit  le  grançl  cerçU 
de  l'écliptiqpe  9  d'un  ipppvement  uniforme ,  çt  qpi  p^sse 
au  périmée  e^  à  Tapogéç  en  pi^me  tem^  qpe  le  soleil 
vériuble.  Cet  a^tre  fifctif  est  déjà  exepipt  des  ipég0lités  4l4 
ipppvement  elliptique.  Op  cpp^çoit  ensuit^  un  (roisièmf 
spleil  qpi  p^sse  par  les  éqpippx^  m^py^ns  ep  xn^m^  tep)$ 
que  le  secpnd,  çt  qui  se  meift  4ans  l'éqpa(eur  n^oyén  ave« 
un  mouvement  uniforme,  de  manière  qpe  \^  dista^cei 
^pgubires  de  ces  depx  f^ir^f  i^ctiCs ,  i  l'équinpxe  W9V^^ 
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Ju  prîntetns  ,  sont  constamment  égales  entre  ellei. 
L'effet  de  Tobliquité  de  Fécliptique  disparaît  donc  pour 
ce  troisième  soleil  ;  et ,  comme  on  a  corrigé  Tinégalité 
du  mouvement  propre ,  par  la  première  supposition , 
sa  marche  n'est  plus  assujétie  à  aucune  irrégularité  : 
c'est  elle  qui  mesure  le  tems  moyen  des  astronomes. 
Le  jour  moyen  est  l'intervalle  de  tems  compris  entre 
deux  passages  consécutifs  de  ce  soleil  fictif  au  méri- 
dien moyen,  et  le  minuit  ou  le  midi  moyens  sont  les 
instans  de  son  passage  dans  ce  plan. 

124-  H  est  visible  que  cette  construction  satisfait  plei- 
nement aux  conditions  que  nous  avons  posées  dans  la 
page  i63,  relativement  à  l'origine  du  tems  moyen.  En 
effet,  suivant  la  définition  que  nous  venons  de  donner» 
notre  troisième  soleil  dont  le  mouvement  en  ascension 
droite  est  uniforme ,  passe  aux  équinoxes  moyens  en 
même  tems  que  le  second  soleil.  11  coïncide  donc  alors 
avec  lui.  De  plus,  à  partir  de  ce  point,  ils  ont  un 
mouvement  parfaitement  égal,  le  second  sur  l'écliplique, 
le  troisième  sur  l'équateur.  Donc  lorsque  le  second 
spleil  arrivera  à  l'apogée  ou  au  périgée  de  l'orbite,  le 
troisième  soleil  aura  Fon  ascension  droite  égale  à  la  lon- 
gitude de  l'apogée  ou  du  périgée.  C'est  précisément  la 
condition  par  laquelle  nous  avons  déterminé  l'origine  du 
tems  moyen ,  dans  le  passage  cité  plus  haut. 

Maintenant  puisque  vous  connaissez  l'ascension  droite 
du  soleil  moyen  à  l'instant  du  passage  au  périgée  ;  si  vous 
prenez  le  complément  de  cette  ascension  droite  à  4oo® , 
vous  aurez  l'arc  qui  reste  encore  à  parcourir  au  troi- 
sième soleil  pour  arriver  à  l'équinoxc  moyen  du  printems. 
Comme  vous  connaissez  aussi  son^mouvement  propre  qui 
est  i",o95i635  dans  un  jour  moyen,  vous  pourrez  facile- 
ment calculer  le  tems  qu'il  emploiera  pour  parvenir  jusqu'à 
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cet  ëqtiînoxe  ;  cet  intervalle  ajouté  à  Tinstatit  du  passage 
du  périgée  ou  à  Tapogëe  ,  vous  donnera  Tinstant  auquel 
le  soleil  moyen  doit  passer  à  l'équinoxe.  Gel  instant 
s^appelle  Vàquinaxe  moyen.  -    — 

125.  Le  tems  qui  s'écoule  entre  deux  retours  ronsctutîfs 
du  soleil  moyen  au  même  éqiiinoxe  ino^en  ,  forme  Vannée 
moyenne  tropique  ,  qui  contient  .%5',2422(*)4i  comme  nous 
l'avons  déjà  plusieurs  fois  annoncé.  Klle  diffère  un  peu  de 
Tannée  civile  qui  se  règle  sur  les  retours  du  vrai  soleil  à 
l'équinoxe  vrai.  Celle-ci  éprouve  des'osciïïalions  périodi- 
ques causées  par  la  nutation  ,  qui  avimçant  et  reculant 
toiir-à-  tour  le  point  équinoxial  ,  tautôt  diminuent  Taimée 
et  tantôt  l'accroissent.  Le  déplacement  progressif  de  Torbe 
solaire  y  produit  encore  de  légères  variations,  parce 
que  la  vitesse  du  soleil  est  inégale  dans  les  différens 
points  de  son  ellipse  ,  qui  arrivent  successivement  à 
l'équinoxe  (*). 

(*)  Nous  axons  maintenant  toutes  les  données  nécessaires  pour  ex- 
pliquer coninieiil  on  a  calculé  les  ditrces  de-»  saisons  rapportées  dans  la 
p;»(;e  iTî  Pour  trouver  la  durée  des  (jralre  saisons  dans  une  année  qiiel- 
coniuc,  il  faut  chercher  les  instans  de  cette  année  auxquels  la  longi- 
tude vraie  d«i  sdeil  devient  o«>jioo°;200°,3ooo ,  et  couipier  le  nombre 
de  jours  qui  L's  séparent. 

Cela  se  fait  au  moyen  des  tables  du  soleil.  A  la  vérité ,  c>fs  table» 
sont  coiistruifes  de  manière  :\  donner  la  longitude  Traie  du  s(»leil , 
pour  un  instant  connu  \  nu  lieu  -ejne  dans  le  cas  actuel  ,  c'est  la 
longitude  vraie  qui  est  donnée  ,  et  il  faut  en  c|<'duiie  le  tems.  Mail 
il  est  facile  d'éluder  cette  difficullé.  En  effet  ,  on  connaît  à- peu- 
près,  par  le&  éphéuiérides ,  Ks  juin»  des  équinoxes  et  des  solstices. 
On  peut  donc  caictder  ,  par  les  tables ,  les  longitudes  vraiis  du 
soleil,  à  midi,  poiu*  l«s  jours  qui  pré  cdeift  et  ({ui  suivent  ces  |)hé- 
tionùnes^  et  comme  on  cc'niiart  ^ussi  le  mouvement  du  soleil  dVa 
jour  à  Tauire,  on  trouve  ,  par^  une  simple  proportion,  les  ins- 
tans précis  uù  les  longitudes  \v9xt&  atteignent  les  yaieùrs  requises. 
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1^  En  f^nér^U  il  «ft  facile  de  U^ver  U  lien  d« 
fpleU  moyfn  daqi  I#  p)ai^  4e  réi}uateiir  moy^n,  i  un 
ÎD^mU  q^elcQnqqe   âqnné  \  ar  il    «ufSi  de    calculef  « 

Çdi  ^po4{v«f  ^(99^  CDonnc»,  P^  («ut  cofiiite)  poor  pin»  d'exacti* 
mde^  calculer  rigoureiuement  par  les  tables,  les  lon^tudos  cor-> 
rsspondantrs  du  soleil ,  et  s'assurer  qu'elles  sont  réeUement  -  .  . 
^;ioo*;ioo"^5oo*.  Si  l'on  j  troiiTe  quelque  différence,  on  Tena 
iiuikli»aiit ,  d^i^iès  le  mouvement  dn  soleil,  les  petites  corrections 
fni  fQ  HfuHant  dans  les  époques  adopta,  et  après  les  avoir  ûiites , 
çn  prendra  un  milieu  entrf  les  à^x  résultats.  On  ooneoit  que  dana 
CCtU  recberche  il  hnt  avoir  é^rd  k  la  outution.  Car  la  nuution  dépla^ 
^nt  l'équateur  sans  déplacer  le  soleil  ,  avance  ou  recule  Féquiaoïa 
vrai  9  d'où  les  longitudes  vraies  sont  comptées.  Par  une  conséquence 
nécessaire,  les  variations  que  la  nutatioa  éprouve  dans  l'intervalle 
d'une  année  à  une  autre  ,  et  même  dans  l'intervalle  d'une  seule  année  , 
doivent  avoir  aussi  leur  inftbeace  sur  la  durée  des  saisons.  Elles  y 
produisent  en  eUet  de  petites  variétés  insQisibles  dans  les  usages  civils , 
mais  dont  il  &ut  tenir  compte  quand  on  veut  avoir  ces  intervalles 
exactement  ^  ce  qui  au  reste  est  bien  rarement  Nécessaire ,  puisque  la 
diviûon  de  Tannée  en  saisons  est  purement  civile.  Si  l'on  veut  se 
borner  à  connaître  la  durée  moyenne  des  saisons  dans  l'état  actuel 
de  l'orbe  solaire  ,  il  faut 'faire  abstraction  de  la  nutation  ,  et  calculer 
les  longitudes  vraies  o®.ioo«.200».5oo«  pour  l'équinoxe  moyen.  Cest 
ainsi  que  Ton  a  calculé  les  nombres  rapportés  dans  la  page  17a. 

En  ajoutant  ces  nombres  ,  on  trouve ,  pour  la  durée  totale  des 
quatre  saisons ,  365i,a4a364.  Elle  surpasse  de  lo"'  la  durée  moyenne 
de  l'année  tropique.  Cette  légère  différence  tient  à  l'in^allié  du  mou- 
vement du  soleil  dans  les  différens  points  de  son  orbite,  qui  arrivent 
successivement  aux  équinoxes  et  aux  solstices,  par  suite  du  déplace- 
ment du  grand  axe ,  comme  nous  l'avons  vu  dans  le  texte. 

Considérons  ',  par  exemple ,  Péquinoxe  du  printems  :  Tailomalie 
moyenne  qui  j  répond  ,  étant  comptée  du  périgée ,  a  pour  va- 
leur, suivant  les  tables,  87<»,35458,  en  1800  ,  ce  qui  donne  l'équa- 
tion du  centre  égale  à  4-  a«,io4o7.  Après  une  année  tropique 
mojrenne  ,  c'est-à-dire,  après  3651,242264  9  la  même  anomalie  et 
It,  même  équation  du  centre  auraient  encore  lieu ,  si  le  périgée  était 
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{)diir  cet  inéUtiH,  pkt  lés  Uibles  aStrtfnobtîqiies^  la  Vv^ 
leur  àt  la  Idtigitttde  tiioyetlnfe  àû  iolèi)  comptée  de  réquî- 
noxe  inoyeh ,  et  ëettë  Idh^tùÀe  ^  irèffM^rtëè  j^k  l(e  plàib 
dé  Féqùâtéùi'  hioy«»ri  j  est  ririfcènsiôtt  dtt>itè  dti  soleil 
moyen  ^  ou  V ascension  droite  moyenne  du  soleil. 

S^îi  li^y  avarît  pas  tJe  hutatibn ,  le  pÔlè  vrai  coïncide* 
i^it  dvec  lé  pôle  moyen  ,  et  rascensiùii  droite  vraie  du 
soleil  èè  mèsiirel*ait  snt  lé  Méfné  équateut  que  celle  da 
soleil  riioyëh.  Ciss  déu^t  fiiicensiôhs  élroites  différeraient 
en  général  Tune  de  Tdutre  ^  parce  que  la  marche  du 
vrai  soleil  en  ascension  droite  est  inégale  ,  tandis  que 


immobile*,  mais  comme  il  sW  déplacé  de  191^,07  dans  FiiittrTalle ». 

Fanôèuiné  riioyèoue  ne  sera  ]^àft  ^tk   87«,^S468  —  0%oi9io7  >   obi 

87^,31 547  )  ce  qui  donné ,  pour  Féquation  du  centre  ,  a<*,to3g6 ,  Tnleur 

pk»  petite  de  c^,oooxi   que  la  précédiente^  ainsi  la  loÀ^fude  vraie , 

après   une  année   moyenne ,  ne  sera    pas  encore  &*  y   comme   elle 

Pétait  VaAtkéb  pf^ôëtieâéè  ;  e€  )e  soleil  '«ura  encore  o«,oooi  i  à  p«r« 

courir ,    avant  d^'arriver  à  Téquinoxe  vi'ai.   Il  lui  faut ,  pOifir  éela , 

ïO^,o*',6oo'ï  I 

— --—  ,  ou  ol>,ooie.  Cette  quantité  doit  donc  être  ajoutée 

ïo,o95i635      >  '  ^  J 

à  une  année  ti*opique  moyenne  ,  pour  avoir  Fintei'vaïle  de  tems  coni* 

pris  entre  deux  retours  consécutifs  du  soleil  vrai  a  féqiiinoxe  moyen 

dû    prlntems.     Vét    cette    raison ,  Fintervalle    des    équinoîÀes   Vrais 

éa^<paés«  dé  io*  eékd  des  é^uïàoxès  moyens.  On  voit  aussi  c^  eétté 

ififlBSréilCe  tteèlt  ftH  éott«feint«  poÉr  toutes  l«s  4tMéet.  EUe  varie  avec  la 

position  èe  Teilipaé  sidaire  8«r  lie  pl«i  de  Pédiptiqne. 

SI  îéii  voulait  avoir  égak-d  à  la  ùtttttioh ,  b  différence  de  denx  éq«i* 
Bozes  moyens  de  m^me  dénomination  pOnmdt  être  encore  pins  grande; 
tar  la  nuutioti  peut  faire  varier  le  point  équinoxial  de  00,0018  sur 
Pédiptique  dans  Pintervalle  d^une  année ,  ce  qui  ajouterait  encora 
ol>yOi64  à  Pintervalle  des  équinoxes  vrais  ,  qui  pourrait  ainsi  sur-^ 
passer  de  174''  Pintervalle  des  équinoxes  moyens.  Cette  différence 
Varie  d^une  année  a  Pautre  ,  parce  ^ué  lés'  cbangemeâs  de  la  utitâltioa 
en  longitude  ne  stmt  pas  hn  mêoiet  toUs  létf  iMfe; 

2.  i5 
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celle  du  solcîl  moyen  est  uniforme.  Leur  àittéréntit 
Téduîte  ea  tems.  à  raison  d^une  heure  décimale  pour 
4o  grades  ^  indiquerait  Tintervalle  de  teros  dont  le  vrai 
soleil  suit  ou  précède  Fautre  ,  à  Tinstant  que  Ton  a  con- 
sidéré. 

Cet  intervalle  a  été  appelé  par  les  astronomes  Véqua-^ 
tion  du  tems;  parce  qu'en  effet,  lorsque  sa  valeur  est 
connue  ,  eo  l'ajoutant  au  tems  vrai ,  on  a  le  tems  moyen  , 
et  en  la  retranchant  du  tems  moyen  on  a  le  tems  vrai. 

Ce  résultat  est  hien  facile  à  démontrer  quand  on  fait 
abstraction  de  la  nutation  comme  nous  le  supposons 
ici  ;  .car  en  désignant  par,^  l'ascension  droite  du  soleil 
vrai  y   par  M  celle  du  soleil  moyen  ,    et  par  a  l'ascension 

droite  du  zénith  ,  il  est  clair  que ; sera   le    tems 

4o 

a— M 


,.^^  ^.  sera   le  tems    moyen.   La    différence 

40 

entre   le  tems  moyen  et  le  tems   vrai  sera  donc  .... 

a  — M        a-^A  .      ,  A  — M       ^ 

■  —       ^  ou  simplement  ■  l    de  sorte 

40  40  40 

que  a  disparaissant ,   il .  ne   reste  que   la   différence  des 

ascensions  droites  des  deux  soleils. 

La  nutation  modiGe  un  peu  ce  résultat  ;  parce  qu'alors 

\t9  deux  ascensions  droites  A   et  M  ne   se  mesurent   ni 

sur  le  même  équateur,    ni  à  partir  du  même  équinoxe. 

On  peut  toutefois  ,   en  ayant  égard  à  cette  circonstance , 

trouver  par  une  marche  analogue  la   différence  du  tems 

moyen  et  du  tems  vrai..  Pour  y  parvenir  ,  soit  T  le   tems 

moyen ,  et  T''  le  tems  vrai  que  l'on  compte  à  un  même 

instant  dans  un  lieu  déterminé,  à  Paris,  par  exemple.  £n 

convertissant  ces  tems  en  arcs  ^  I^o  T  sera  l'angle  horaire 

du  soleil  moyen  avec  le  méridien  de  Paris ,   et  40  î'  sera 

l'angle  horaire  du  soleil  vrai  avec   le  méridien  vrai  du 
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même  lieu  (*).  Or,  puisque  l'on  connaît  le  tems  moyen 
7,  on  peut  calculer  pour  ce  même  instant ,  par  les  tables 
astroiiomiques  ,  Tascension  droits  moyenne  M  du  soleil 
moyen,  comptée  de  l'équinoxe  moyen,  et  en  Tajoutant 
à  4o  T^  l'arc  M -f- 4*^  r sera,  pour  cet  instant,  l'ascen- 
sion droite  du  zénith  moyen,  comptée  du  même  équinoxe. 
Pour  convertir  cette  quantité  en  ascension  droite  vraie  , 
il  suffit  de  lui  ajouter  l'ascension  droite  vraie  du  point 
éqiïinoxial  moyen  ,  c'est-à-dire  ,  ^  cos  0 ,  en  nommant 
4^  la  nutation  en  longitude.  Cette  réduction  a  été  dé*^ 
montrée  dans  la  pag.  i64-  die  tient  à  la  petitesse  de  la 
nutation  et  au  peu  d'obliquité  de  l'équateur  vrai  sur 
l'équateur  moyen.  M  -f-  4^  ^  +  4^  ^^^  ^  s®***  <ïonc  l'as- 
cension droite  vraie  du  zénith  vrai  comptée  de  l'équinoxe 
vrai.  En  la  divisant  par  40  pour  la  réduire  en  tems ,  on 
aurait  le  tems  sydéral  vrai,  compté  du  même  équinoxe. 

Mais  cette  ascension  droite  peut  s'obtenir  encore  d'une 
autre  manière ,  en  ajoutant  à  l'angle  horaire  vrai  40  ^ 
l'ascension  droite  vraie  A'  du  soleil  comptée  de  l'équinoxe 
vrai  sur  l'équateur  vrai.  L'arc  A'  +  4^  ^'  devra  donc 
égaler  M+  ^o  T -j"^  cos  0,  et  de  cette  égalité  l'on  tire 

^  ^  A' — 4cos<i»  —  M  ^  .  ,A' — «Icos^  —  M 
T—T=i' ^-r ;  Ta  quanuté ^ 

4o  ^  40 

est  donc  proprement  V équation  du  tems ,  car  on  voit  qu'en 

(*)  Le  méridien  moyen  est  celui  qui  est  mené  par  le  zénHh 
moyen ,  perpendiculaii-eraent  i  l'équateur  moyen  ;  le  méridien  Trai 
est  celui  qui  est  mené  par  le  zénith  vrai,  perpendiculairement  k 
l'équateur  vrai  j  c'est  le  méridien  moyen  déplacé  par  la  nutation  avec 
tout  le  reste  de  la  terre ,  et  avec  l'équateur  même ,  qu'il  coupe  tou- 
jours au  même  point  physique.  En  général  ,  il  faut  concevott*  les 
méridiens  et  l'équateur  vrai  comme  formant ,  avec  la  terre ,  un  sys- 
tème invariable  qui  oscille  autour  de  sa  position  moyenne,  confor* 
niément  aux  lois  de  la  natation. 
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Vajoutant  au  icjïw  vrai  T  oa  aura  le  tenw  moyen  T  et 
qu'en  ]a  retranchaiU  du  iejoas  moyen  T,  o^n  aura  T'. 

Lorsque  l'on  a  forme  des  tables  du  soleil  pour  le  mé- 
ridien d'un  lieu  déterminé ,  on  conçoit  qu'avec  ces  tables 
«n  peut  calculer,  pour  un  instant  donné  de  tems  moyen  ^ 
l'ascflinsion  droite  moyenne  M ,  l'ascension  vraie  A'  et  la 
natation  4  ^^  ^«  ^  P^^^  donc  t édotre  la  formule  pré- 
tcédenie  en  nombres  ;  «t  c'est  aissi  que  sont  construites 
ù$  iahles  ds  VàquaHo»  du  tems  {*). 

Ces  tables  donnent  le  tems  vrai  quand  on  connaît  le 
tems  moyen  ;  mais  on  peut ,  par  un  artifice  très-simple , 
renverser  le  problème  et  trcaiver  le  tems  moyen  par  le 
tems  vrai.  La  différence  de  l'un  à  l'autre  étant  toujours 

(*)  Poyr  ne  laisfcr  aucune  obscurité  tur  oe^te  matière  importante  » 
je  vais  montrer  comment  on  peut  calculer  numériquement  les  di- 
Terses  parties  qui  composent  Téquation  du  tems.  D^bord ,  pour  Tas- 
cension  droite  moyeniie  M  ^  H  B*y  a  «iicuii«  diflioidté  ^  elle  eat 
prc^rtioBoeUe  au  tçvMu  Cette  m^me  qvoMUtté  M  est  «lui  k  lon^;»- 
iilde  moyenne  an  soleil  €OBq>té«  4e  réqni«QX9  woj^n  j  ajoutoiks-y  les 
perturbaûons  planéuirçf  P  et  Téquation  di^  centre  Q  :  la  sommie . 
j|/  4-  Z'  4-  Q  sera  la  longitude  du  SQ^il  Trai  comptée  de  Féquinoxe 
moyen  j  ajoutons^y  ei^p^  li^  ^tustion  «a  longitude,  ou  4  >  la  sonme 
ilf  +  P  -H  Q  4-  4  >era  la  longitude  vraie  du  soleil  vrai  comptée 
4e  Féquinoxe  Trù. 

Maintetuint,  avec  ceUe  longitude  et  l'cJiIiquité  vraie  de  Tédiptique 
^j  calcinez  Tascension  droite  correspondante,  tous  aurez  ^\ 

Mais  comme  ««  n'est  pas  un  très-grand  angle  9  la  réduction  que 

la  longitude  éproaye  ain^i,  pour  être  réduite  en  ascension  droite,  est 

.  peu  considérable ,  et  s'obtient  aisément  par  des  séries  -,  c'est  même 

la  manière  la  plus  eiacte  de  calculer  Tasccnsion  droite  par  la  loit- 

gitude.   Soit  doxv:  H  cette  réduction,  on  aui)a 

-rf'5=M4-i'4-^-*.7r-f.4. 

SI  nous  substituons  cette  valeur  de  ^'  dans  l'exprealiM  génétale  de 
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pevr  cônndëcaUe ,  puisqu'elle  ne  surpassé  fÉinats  c^.  1 134 9 
on  se  sert  d'abord  du  teins  vrai  donné  comme  st>  «' était  nn 
tems  moyen  ;  on  en  déduit  une  valeur  de  Tëquation  du 
têauj  qui ,  ajoutée  an  tems  vrai ,  donne  «ase  valeur  aipprcH 
ckëe  du  tems  moyen  :  avec  cette  valeur  approchée ,  on 
calcule  de  nouveau  Péquation  du  tems  qni  se  trouve 
ajors  avec  une  suffisante  e xaictitiide. 

127.  L'équation  du  tems  est  tantôt  additive ,  tantôt 
soustraetive  ;  dans  le  premier  cas,  Fé  vrai  soleil  précède  en 
ascension  droite  Te  soleil  moyen  ;    dans   le  second   cas , 

fétfOÊtùon  da  teia»  y  ipii  eêt 

ar—  T^ ; » 

*     M  dîspirâit  et  il  reste 

J*  m^     jF  ^-    I    ■    ■■  I   ^ ^  I   I    I     ■      ^<  ■ 

On  yfdkt  miinteBMU  pourqjieî  T^quatioii  du  mim  est  tonjouis  peu. 
coiMÎdérable  ^  c^ett  parce  que  M  a  diqmru  :  W  fiiantités  resUntet 
sont  toutes  resserrées  dans  des  limites  fort  étroites  ;  cela  est  éirldent 
pour  P y  Qy  4»  e^  quant  à  it,  ou  peut  aisément  prouver  qureDe 
reste  tonjoun  au-dessoos  de  i«,S  ,  comme  nu  le  verrs  dknar  la  pagp  29^  • 
on^^  met,  peur  ces  quantités,  tenrn  valeurs  ^éhéndev,  qn soot  daatsée» 
ni-  faBDtMMis  èa  Mns  J' par  les  "formules  asalytiques  fondées  sur  1» 
tbéom  de  ratûfaotîoD  ,  et  en  effeoiueiit  le  calcul  numérique  pour  daa. 
valeurs  de  la  lon^^Cude.  moyenne  suffisamment  rapproi^liées  les  unes 
des  autres,  on  forme  enfin  les  tables  de  Péquation  du  temS.  On 
refiût  une  secondie  fois  le  même  calcul  pour  une  autre  annéis  éloif^néÏB 
d*un  siècle ,  en  donnant  aux  élémeus  elliptiques  les  valeurs  qu'ils  auront , 
la  comparaison  des  résnluts  &it  connaître  la  variatioB  séculaire  de 
Féquation  du  tems  pour  les  divers  degrés  de  longitude  moyenne ,  ce  qui 
permet  de  transporter  la  valeur  de  cette  équation  à  une  aimée  qui- 
conque diâISreute  de  celle  pour  laqueUa  en  a  «locale» 
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c'est  le  vrai  soleil  qui  reste  en  arrière.  On  conçoit  qae 
dans  le  passage  d^un  de  ces  ëtats  à  Tautre  ,  les  deux 
soleils  doivent  se  rencontrer  sur  le  même  méridien  ;  alors 
IVquation  du  tems  doit  deven'r  nulle.  £n  effet ,  par. une. 
propriété  très-remarquable  ,  elle  devient  ainsi  nulle  quatre 
fois  dans  chaque  année. 

Pour  montrer  clairement  la  raison  de  ce  phénomène  ^ 
nous  ferons  d'abord  abstraction  de  la  nutation.  Nous 
[examinerons  ensuite  les  modifications  qu'elle  peut  y 
apporter.  Le  principe  fondamental  dont  il  faut  partir , 
c'est  que ,  si  l'on  prend  sur  l'écliptique  deux  arcs 
égaux  ,  le  premier  près  de  l'équinoxe ,  le  second  près  du 
solstice,  et  qu'un  les  rapporte  à  l'équateur,  en  menant 
des  méridiens  par  leurs  extrémités ,  les  arcs  interceptés 
sur  l'équateur ,  par  ces  méridiens  ,  seront  inégaux  ;  le 
premier  moindre  ,  et  le  second  plus  grand  que  l'arc  donné. 
Cette  proposition  a  été  démontrée  §  120. 

Concevons  maintenant  deux  soleils  S^  et  S'"^  partis  en 
même  teins  de  l'équinoxe  moyen  du  printems,  et  décrivant 
d'un  mouvement  égal  et  uniforme ,  le  premier  5"  l'éclip- 
tique, le  second  S"  l'équateur,  fig.  ao  ;  et  supposons  qu'on 
rapporte  leurs  mouvemens  à  ce  dernier  plan.  S"  devancera 
d'abord  le  méridien  de  Sff\  mais  ensuite  celui-ci  s'en  rappro- 
chera, et  ils  arriveront  ensemble  au  solstice.  Alors  ce  sera  le 
méridien  de  S"  qui  devancera  *9"  jusqu'au  second  équinoxe, 
où  ils  arriveront  en  même  tems.  Les  mêmes  circonstances 
se  reproduiront  dans  l'autre  moitié  de  l'orbite,  et  les  posi- 
tions des  deux  astres,  rapportées  à  l'équateur ,  coïncide- 
ront quatre  fois  dans  l'année ,  aux  deux  équinoxes  et  aux 
deux  solstices. 


128.  Dans  la  nature  ,  le  soleil  moyen  ne  part  pas  1 
équinoxe  moyen  %n  même  tems  que  le  soleil  vrai  ;  ils  1 
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doivent  doïic  plus  âè  rencontrer  aux  mêmes  poirit^.  L'inc-W 
galité  du  mottveih'éht'  propre  du  soleil  dans  TécKpliqueV 
altère  encore' ccttfe'' différence  ;  mais  ces  causes  réunies 
Hé  font  qtîe'€!h!ang^r  les  époques  deisi  rencontras  des  deux 
soleils,  le  nombre  de  ces  rencontres  reste  toujours  le 
même.  C'est  ce  que  nous  allons  démontrer ,  en  faisant 
d'abord  abstraction  des  variations  périodiques  delà  nu- 
tation.' 

En  «ffet ,  en  admettant  la  position  actuelle  ^  de  l'orbef 
solaire^  considérons  de  nouveau  les  deux  soleils  6'^,»$*",' 
jîg,2,o^  partant  ensemble  de  l'équinoxe  d'automne  pour  aï- 
lervers  le  périgée.  Le  vrai  soleil  5'  qui  parcourt  l'écliptique^ 
étant  rapporté  par  son  méridien  au  .plan  de  l'équateur  ^ 
se  trouve  alors  derrière  eux,  car  il  est  précédé  par  S^ 
jusqu'au  périgée,  §  ici. -Voyons  maintenant  dans  quel 
ordre  s'exécute  la  marche  de  ces  astres.  Jusqu'au  solstice  , 
d'hiver  »y"  précède »y//,  et»S'''^  précède  S'\  leyr  ordre  est  donc^ 
y,  5//,  &"  d'hiver.  Au  solstice  S»  rejoint  5^'',  ensuite  k  dé- 
passe  ,  ce  qui  donne  l'arrangement  5%  S^"^  S^  ;  mais  au 
périgée  S'  rejoint  Sff^  et  ensuite  le  précède. Pour  cela  il  faut 
que  5'  et  S^'  se  rencontrent  dans  l'intervalle*  La  marche  des 
trois  astres  devient  alors  S",^  S'^j  S'.  Ainsi,  entre  le  sols- 
tice d'hiver  et  le  périgée ,  le  méridien  du  vrai  soleil  S' 
rencontre  le  soleil  moyen  «y,  et  l'équation  du  tems  de- 
vient nulle,. 

Depuis  le  périgée ,  jusqu'à  l'équinoxe  du  printems  ,  5% 
devance  iS",  et  S^f  devance  S^'  ;  il  ne  se  fait  donc  poiiit 
de  rencontre  dans  cet  intervalle.  A  l'équinoxe  du  printems, 
S^'  rejoint  5'^,  ensuite  le  dépasse  ,  et  l'ordre  des  trois  astres 
devient  S^,  »9",  S^  ;  mais  S"^  ne  peut  pas  rester  longtems 
compris  entre  les  deux  autres  4  car  ,  dans  chaque  quart  dé 
cercle,  l'écart  de  S"'  et  de  S'f  va  jusqu'à  a%7483,,  comme  0» 


Digitizefby  VjOOQ  IC 


ffiff,%  U  voir  par  U  «dic^l  (^  ;  ctlui  à^Sl  et>U  Jî^  ^  co|i^9ic« 
ne  *'élève  j^mai^,  ç|^m  l^écliptique ,  qu'à  a%^38o;  c'est 

^le  9  (i^u  prj^  4#(^  fqim9¥A«,  «l^m  la  pi^4ti<m>9iau«U0  4t 


qner  le  plut  grand  écart  des  troii  soleils,  i5^,  ^  et  S""  dans  çluu^ 
quart  de  la  circonférence  ;  mais  il  serait  fiicile  de  le  calculer  avec 
^^o^ttid^,  E^  ^ifei,  »$:'  #  àr\jft^  9ft^  ajçiYI^  u^  mofiy^tiat  %al, 
le  irrendier  ^J»;  Véài^iàfp^  ^  1|^  9ÇÇon4  mt  Y^qp9$/çi^  y  rasce^^^îoii 
droite  de  S*"  éffle  fonjoars  la  distance  ^  J"  k  réqninoxei  ainsi, 
en  nommant  y  cette  ascension  droite ,  et  x  la  distance  de  PéquinoxQ 
an  méridien  de  S^y  ou.  Faseension  droite  de  «V*,  on  aura  «d'après 
k  note  àp  h  page  tSf^t 


uns  y: 


GOS  «. 


0  étant  rûbRqnité*  cle  féelîptiqut.  Or,  on  a  y  par  les  formules  trt» 
gOBonetriqsea^ 


Mrttant  poor  tang^  an  Talenr^  il' Vient 


^^-^  '  coa»  I  4- tongjp 


<ett  en  ^én^  la  différence  des  i^ucensionf  droitça  d^  «Si''  e^  de  S*^* 
Celte  expression  peut  se  mfttfe  tçfj»  la  ^^rme  suivinte 


(l*^coc»)  |/  ces  • 

••^  (r  —  ^)  ^  -~=~  •  ' — ^ 
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est  encore  plus  petit  qu^elle.  On  conçoit  donc  qu'après, 
réfuino]^  4u  prvutMUi  ^  ei  ai«n£  Le.  solilice  d'été ,  il  doit 
s^m^^  un  ipojnent  ou  te  aolttl  moyen  «S^  iMeiut  le  mé^ 


Si  Ton  fait,  pour  plus  de  nmplicitéy 
tans  X 

r  cos  » 

U  partie  variable  de  ceue  expreation  deTiandra  ^ 

et  Tcai  imnv 

X 

(Qi;  la  qnei^ité  ■»  '  fMl  Ni  met^  ••■•  la  Iomm' 

a  a  (  I  -4-  »»  ) 

Elle  eit  dimc  oonsumment  moindre  que  |  ^  cstcepté  dans  îe  caa  où 
a  c  I  9  car  elle  égale  ^ra  ^. ,  et  c'est  là  la  plut  grande  valeur. 
Ainû  la  plut  grande  différer»  entre  les  aicentiont  droites  de  «T'  et 
de  S^f  correspondra  k  Tangle  x  donné  par  FécpiatiOn 

jK  =  I     on    tang  x  zz  ^cos  «  , 
et  cette  plut  grande  différcnee  jr«-  x,  le  aéra  par  ré<{natioft 

,  —  cos« 
tMig(r— »)  = 


al^cos  « 
(Si  Ton  suppose  /aBa6)0735»  et  ^  est  roMx<|nhé  dte  PIcKptiquc, 
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ridien  de  S\  alors   l'équation  du  tems  est  nulle  pour  l» 

seconde  fois. 

De  là^  en  allant  vers  le  solstice  d'ëte ,  b  mafrche  des- 
Uois  soleils  se  fait  dans  Tordre  S^fif  «S',  â^.  Au  solstice 
S^'  rejoint  S'''  ensuite  le  dépasse.  Cependant  S'  précède 

yen  1800 ,  on  trouTeni 

X  =  480,6260 , 

jr  — ap=:    ao,7485, 

et,  pmr  oons^queat  jr  ^  5i<»,3745, 

c'est-à-dire,  que  la  plus  grande  différence  entre  les  ascensions  droites 
de  S"  et  de  S"\  est  de  a<»,7483  î  elle  arrive  lorsque  Fascensiott 
droite  de  S"'  est  de  5i«,3743 ,  celle  de  S''  étant  alors  48° ,6260. 
Cette  dififér^nce  réduite  en  tems ,  à  raison  de  la  circonférence  entière , 
pour  10^,  donne  0*^,0687 ,  tems  moyen  décimal  pour  le  plus  grand 
retard  de  S"  au  méridien ,  par  rapport  à  S"\  Cest  9'  54"  en  tems 
Tulgaire  de  a4  heures  au  jour. 

On  peut  facilement  s^asaurer  que  Féquation  du  centre  qui  est  main- 
tenant a<>,i38o  dans  Tédiptique  lorsqu'elle  est  la  plus  grande,  ne 
peut  jamais  donner  en  ascension  droite  une  différence  égale  à  20,7483. 
£n  effet ,  supposons  le  cas  le  plus  favorable ,  celui  oii  elle  attein- 
drait son  maximum  à  Tiostant  du  solstice;  alors,  en  désignant  par  x 
Tare  qui  lui  correspondrait  sur  l'équateur  ,  on  aurait  ,  suivant  la 
note  de  la  page  i83^ 

tasg  20,i38o   • 
"  cos» 

expression  "qui  /  étant  icalcidée  par  le  moyeu  des  tables  des  loga- 
rithmes, donne 

X  =  2<»,33o6. 

Si  Ton  supposait  que  le  milieu  de  Tare  ao,i38o  ooincidàt  aycc  k 
•olstice,  on  aurait 

X  =  ao,33o7 , 

ce  qui  ferait  i''  de  plut.  Dans  cç  cas  ^  cpi  eit  de  tous  le  plus  fiivo- 
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Sff  jusqu^à  Tapogçe  ;  par  conséquent  U  méridlkii  de  S' 
rencontre  encore,  avant  le  solstice d^été,  le  soleil  moyc;n  S" 
el.réquation  du  tems  est  nulle  pour  la.  troisième  fois. 

Dep\iislc,solstif^e  4^étë  {usqu^fà  Tapogée,  la  marelle  des 
trois  astres  se  fait  dans  l'ordre  -5"%  S^y  S'  ;  k  Tapogée  S" 
atteint  5^9  ensuite  le  dépasse  jusqu'au  périgée,  ce  qui  donne' 
Uarraijigeraent  »y",  S%  S'K  Oryk  Téquinoxe  d'amonine ,  S" 
rejpint.S'^j  par  conséquent,  il  rencontre  dans  l'intervalle 
le  méridien  de  5"' y  et  l'équation  du  tems  devient. nulle  une 
quatrième  fois. .     . 

Alors  l'ordre  de^  trois  soleils  reijpvient  5'  S^f,S"y  et  les 
mêmes  apparences  se  reproduisent  dans  le  même  ordre  ,  à 
chaque  révolution.  .  , 


nble,  le  réftulut  est  encore  beaucoup  au-dessous  de  20,74^^*  ^" 
peut  donc  être  assuré  que  y  dans  aucun  cas ,  Téquation  du  centre  » 
qui  a  lieu  maintenant  dans  l'ëcliptique,  ne  peut  donner  sur  Féquateur 
une  différence  d'ascension  droite  égale  à  2%7483  {  et  comme  tous 
ces  élémens  n^éprouvent  que  des  -variations  périodiques  très -lentes  , 
renfermées  dans  des  limites  fort  étnHtes ,  on  peut  en  conclure  que 
dans  «toutes  les  position»  pos<Mbles  de  Torbe  solaire  sur  Tédiptique, 
le  soleil  vrai  et  1q  soleil  moyen  coïncàdèront  toujours  quatre  fois, 
chaque  année. 

Li^arc  ao,33o7  réduit  en  tems ,  à  raison  de  la  circonférence  entière 
pour  un  jour,  donne  0]i^85,  tems  moyen  décimal,  ou  $'24^  tems 
moyen  vulgaire  ;  par  consé^iuent ,  si  la  plus  grande  équation  du  t^tre 
coïncidait  avec  le  plus  grand  écart  de  S^  et  de  S'^y  en  sorte  que 
les  trois  soleils  fussent  alors  dans  1  ordre  S\  S"y  ài"\  ou  S"'y  &'^ 
S*  y  la  différence  d'ascension  droite  entre  le  soleil  vrai  H'  et  le 
soleil  moyen  S'",  serait  moindre  que  20,334o-4-2«,7483,  ou  5o,o823, 
ce  qui  donne,  en  tems  décimal,  Oh,i27,  ou  i8'i8"  en  tems  vul- 
gaire. Or',  c^tte  disposition,  la  plus  favorable  de  toutes,  ne  saurait 
avoir  lieu  dans  la  situation  actuelle  de  Torbe  solaire  ;  ainsi  la  diffé-^ 
rence  du  tems  moyen  au  tems  vrai  ne  peut  s^y  élever  à  i3  jninutes» 
de  tenu  décimal,  ou  à  18  minutes  de  tems  sexagésimaU 
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129.  On  voit,  ptair  ce  simple  éxpo^i^  qu'on  vertu  de 
robliquitë  de  fëcliptîque ,  combmëe  arec  le  mouvement 
inégal  du  sokit,  Tequatton  du  tems  devient  nulle  quatre 
fois  d&ns  Tann^  ;  savoir  :  une  fois  entre  le  solstice  dliiver 
et  le  périgëe ,  deux  fois  entre  Féquînoxe  du  printems  et 
le  solstice  d^élë,  et  une  dernière  fois  entre  l*^pog^  et 
réquinoxe  d'automne.  On  voit  aussi  que  fes  époques  de 
ces  phénomènes  varient  avec  la  position  du  grand^  atxe  de 
Torbe  solaire.  Présentement  elles  se  trouvent  piaf  ées  rtri 
les  ^5  décembre,  16  avril,  16  juin  et  l'Vseptembre.  En 
général  on  conçoit  que  le  déplacement  progressif  de  ce 
grand  axe ,  doit  changer  peu^^à-peu  ta  valeur  absoRre  de 
Féquation  du  tems,  qui  convient  à  chaque  longifuife  du 
soleil.  Aussi  a-t-on  calculé  par  la  théorie  ces  variations 
séculaires,  et  on  les  a  jointes  aux  tables  du  soleil. 

On  conçoit  également  que  k»  causes  qui  rendent 
Péquation  du  tans  nufle  dbivent  encore  avoir  leur  effet, 
malgré  les  petites  variations  que  la  nutatîon  occasionne 
dans  la  marche  de  nos  trois  soleils.  Ces  variations  qui 
ne  s'élèvei^t  jamais  qu^à  quelques  secondes  ^  changent 
un  peu  les  époques  des  quatre  rencoaire»  qui  «nA^  lie» 
chaque  année ,  mais  elles^  ne  peuvent  m  kss  détruire  ,  ni 
les  faire  sortir  des  limites  que  nous  leur  avons  assignées» 

i3o.  Si  rinclinaisçn  de  Técliptique  sur  le  plan  de 
réquateur  était  nulle  ,  en  sorte  que  ces  deux  pbB&  ceSnr^ 
cidassent  toujours ,  la  partie  de  Té^aciioii-  dm  tems  qui 
dépend  ié  cette  inclinaison  ,  serait  nullfe-  aussr.  Albm 
le  mouvement  moyen  et  le  mouvement  vrai  ne  différe- 
raient l'un  de  l'autre  que  par  Téquation  du  centre.  Le 
soleil  vrai  et  le  soleil  moyen  ne  se  joindraient  qu'au  pé- 
rigée et  à  Tapogée,  et  le  tems  vrai  ne  coïnciderait  avec  le 
tems  moyen  ^e  deux  ibis  dans  l'année  y  lorsque  le  soleil' 
se  trouverait  (ihins  les  absides.  » 
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i3i.    D'après  ce  qu'on  vient  de  dire,  il  est  facile  de 
sentir  que  rinstaot  dv  ^di  vrai  «  4DQ^^ttë  ciir  une  mén- 
dienne ,  par  l'ombre  d'an  style,    diffère   en  général  du 
midi  moyen.  Mais  comme  on  connaît ,  pour  chaque  jour, 
l'équation  dy  tems,  on  peut  marquer,  pour  chaque  jour, 
de  part  et  d'autre  de  la  méridienne ,  la  direction  et  la 
limite  de  l'ofnbre  ,  à  l'instant  dii  midi  moyen.  On  à  ainsi 
une  suite  de  points  qui  marquent ,  autour  de  la  méri- 
dienne vraie  ,  les  méridiennes  successives  du  soleil  moyen. 
La  courbe  qui  unit  leurs  extrémités  doit  évidemment  ren- 
contrer la  méridienne  vraie  ,  en  quatre  points ,  correspon- 
dans  aux  quatre  instans  de  l'année  où  l'équation  du  tems 
devient  nulle.  De  plus  ,  elle  doit  être  fermée  et  rentrante 
sur  elle-même ,   puisque  l'équation  du  tems  reprend  les 
mêmes  valeurs  après  chaque. révolution:  aussi  celte  courbe 
a-telle  à-f eu-près  la  forme  du  chiffre  8.  Mais  elle  n'est 
pas  symétrique  ,  parce  que  les  époques  auxquelles  l'équa*- 
tion  du  tems  devient  nulle ,  sont  inégalement  éloignées. 
On  la  nomme  la  miridienne  du  tems  moyen  ^  et  lorsqu'on 
la  trace ,  autour  de  la  méridienne  vraie ,  sur  les  cadrans 
;Solaires ,  on  marque  sur  son  contour ,  des  signes  corres^ 
pondans  aux  diverses  saisons ,   afin  de  reconnaître  facile- 
ment la  portion  de  la  courbe  qui  convient  à  chaque  partie 
de  l'année. 

Dans  Iç  petit  abrégé  de  Gaomonique ,  placé  à  la  fin 
de  cet  ouvrage  ,  on  trouvera  l'exposition  détaillée  du 
procédé  qu'il  faut  suivre  pour  tracer  une  ntrî4itafie  dn 

tems  moyen ,  avec  un  exemple. 
Il   existe  une  méridienne   de  ce  genre  ,    tracée    ym 

M.  Bouvard»  sur  le  palais  du  Luxembouii^y  4  Piiâs. 
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CHAPITRE    XIII. 

Des  Taches  du  Soleil ,  de  sa  forme  ,  de  sa 
rotation^ 

iSa.  Nous  venons  de  calculer,  avec  la  dernière  exac- 
titude ,  les  mouvemens  du  soleil  :  cherchons  maintenant 
à  acquérir  quelques  notions  sur  sa  forme  et  sur  sa 
nature. 

A  la  vérité  ,  nous  sommes  si  éloignés  de  lui ,  que  nos 
connaissances,  sur  ces  deux  points,  semblent  devoir  tou- 
jours être  fort  incertaines  )  mais  on  désespère  moins  da 
succès ,  quand  on  considère  les  résultats  que  nous  avons 
déjà  obtenus;  et,  quelque  petites  différences  que  puisse 
flous  présenter  cet  astre,  à  la  distance  où  il  est  placé  ,  on 
peut  être  sûr  qu^elles  n'échapperont  pas  à  des  observations 
précises  et  multipliées. 

Le  soleil  nous  offre  l'aspect  d'un  disque  arrondi  et  lu- 
mineux ;  niais  il  n'en  faut  pas  conclure  que  sa  surface 
est  réellement  plate  ;  car  tous  les  corps  arrondis  ,  vus  de 
très-loin ,  doivent  présenter  cette  apparence.  Le  télescope 
a  décidé  la  question ,  en  montrant  que  le  soleil  tourne  sur 
lui-même  dans  l'espace  d'environ  sS  jours  et  demi.  Ka 
effet ,  il  n'y  a  qu'un  corps  arrondi  qui  puisse ,  en  se  pré- 
sentant sous  toutes  les  faces,  être  toujours  vu  sous  la  forme 
d'un  cercle. 

Ces  observations  ont  de  plus  appris ,  qu'il  se  fait ,  à  la 
surface  du  soleil ,   d'énormes  bouillonnemens ,   de  vives 
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effervescences.  Teut  s'accorde  à  faire  considérer  cet  astre 
-    comme  un  immense  globe  enflammé ,  qui  lance-  autour 
de  lui  des  torren$  de  lumière ,  dojit  nous  ressentons  les 
'  effets  à  trente  millions  de  lieues  de  distance. 

Comme  ces  phénomènes  sont  aussi  curieux  par  eux- 
m^mes  quMmportans'  pour  la  connaissance  du  système  du 
monde ,  je  vais  les  exposer  avec  quelque  détail. 

i33.  On  observe  souvent  sur  le  disque  du  soleil,  des 
taches  noires  d'une  forme  irrégulière,  qui  traversent  sa 
«orface  dans  l'espace  de  quelques  Jours.  Leur  nombre  , 
leur  position  ,  leur  grandeur ,  sont  exifèmement  variables. 
on  en  a  vu  qui ,  à  juger  par  l'espace  qu'elles  occupaient 
sur  le  diamètre  apparent  du  soleil ,  devaient  être  cinq  ou  six 
fois  plus  larges  que  la  terre  entière  (*).  La  vive  lumière  du 
soleil  ne  permet  pas  de  les  appercevoir  à  la  vue  simple; 
mais  on  les  observe  très-nettement  avec  des  lunettes. as- 
tronomiques ,  dans  lesquelles  le  trop  grand  éclat  de  cet 
astre  «st  adouci ,  et  non  pas  effacé ,  par  les  verres  co- 
lorés que  l'on  pejnt  placer  devant  l'oculaire.  Chaque  tache 
noire  est  ordinairement  environnée  d'une  pénombre  au- 
tour de  laquelle  on  remarque  une  bordure  de  lumière 
plus  brillante  que  le  reste  du  soleil.  Quelquefois  on  apper- 
çoit  d'abord  des  nuages  lumineux  sur  le  bord  du  disque , 
sans  voir  de. taches  à.  leur  centre  ;  mais  à  mesure  qu^b 
'  s'avancent ,  les  taches  commencent  à  se  former ,  ou  du 
moins  à  devenir  visibles ,  et  ce  phénomène  est  assez  cons- 
tant pour  qu'on  puisse  prévoir ,  par  là  ,  leur  apparition. 
Lorsque  les  taches  commencent  à  paraître  sur  le  bord  du 
soleil ,  elles  ressemblant  à  un  trait  délié.  Peu-à-rpeu  leur 


(*)  Telle  fat  la  tache  obsenéc  par  Herschell  en  1779.  Sa  largeur 
réelle  ;   conclue  de  sop  diamètre  apparent^  surpassait  17000  lieues. 
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grenidfeflr  apparente  atfgtnerfte  ^  4  meèittè  ^'èltcfft  lî'avah^ 
t«tit  vers  le  milieu  da  disque  ;  ensuite  elles  diminuent  par 
les  métnes  périodes,  et  finissent  pat  disparaître  entière** 
ment.  Cependant  là  bordure  lumineuse  qui  lès  environné 
mH  encore  visible  quelque  tems  après»  Ces  «ccroissemens 
et  oes  diminutions  s'expbquetit  (aoilattent ,  si  l'on  sùf^ 
pose  les  udtea  adhérentes  k  la  sur£ice  ankuidie  du  soleil  | 
car  alors  ,  le  seul  mouvement  de  rotation  doit  nous  les  faire 
appercevoir  sons  divers  degrés  d'obliquité  et  de  grandeur. 

i34*  Pour  observer  les  tdches  qui  paraissent  sûr  le  iKs^ 
que  du  soleil  ^  et  pour  déterminer  exacieiàent  leurs  pc«i-^ 
lions  successives  sur  ce  disque  y  on  edaploie  k  machine 
parallac4îque  ^  que  ndus  aVons  décrite  dans  le  premier 
livre.  ElU  est  extrêmement  propre  à  «elde  observation , 
puisqu'elle  est  destinée  à  Biesulrer  les  petites  différentes 
d'ascension  droite  et  de  décHnaison.  On  dirige  la  hmette 
de  eet  insIriimeRl  sur  le  soleil,  et   après  avoir  mis  ii-« 
pensés  le  centre  de  cet  astre  sur  le  fil  borisontal ,  on 
observe  le  te«is  qui  s'écottle  entre  le  passage  dti  bord  aut 
fils  horaires ,  et  celtii  de  la  tache  q«e  l'on  Veut  observer. 
Cet  intervalle  donne  la  différence  d'asœnsion  droite,  entre 
la  tache  et  les  bords  ;  pmt  conséquent ,  entre  la  fâche  et 
le  cenire ,  ptrisque  la  distance  de»  bords  a«i  centre  ^  ou 
le  demi  '  dkim être  af parent  du  soleil  eàl  connu  par  les 
observations.  On  mesure  de  nfeéme  avec  le  fil  équatorial 
HMbHe  j  la  différ«Re  de  déclinaison  des  bords  et  dé  la 
tache,  et  l'on  en  condot  la  différence  enSré  1»  tache  et  le 
oenttre.  Ces  résiritat»  fixent  la  positmi  de  la  tache  sur  le 
disipie ,  et  en  Tobservatot  ainn  pendant  tons  les  fouts  d^ 
son  apparition ,  on  peut ,  si  cette  apparition  est  de  quelque 
durée ,  tracer  la  route  apparente  de  la  tache  sur  le  disque , 
avec  beaucoup  d^exactitude  ,  sôit  par  un  dessin  graphique, 
soit  par  le  calcul ,  ce  qui  est  beaucoup  plus  précis. 
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Lorsqu'on  a  observe  ^  avec  soin  ,  une  même  tache  , 
pendant  tout  le  tems  qu'eUe  emploie  à  traverser  le  disqu-e 
du  soleil ,  ce  qui  demande  environ  i4  jours ,  si  l'on  est 
assez  heureux  pour  qu'elle  dure  ,  on  la  revoit  encore  après 
un  intervalle  de  tems  à-peu-près  égal  ;  mais  elle  se  trouve 
sur  le  bord  du  soleil  opposé  à  celui  où  elle  a  disparu. 
Celte  marche  révolutive  est  commune  à  toutes  les  taches. 
Cependant  ,  il  arrive  ,  pour  l'ordinaire ,  qu'après  quel- 
ques retours  semblables ,  on  cesse  enfin  de  les  revoir  ; 
mai^  comme  on  sait  aussi  qu'elles  se  dissipent ,  eti  dispa- 
raissent quelquefois  sur  le  disque  même  du  soleil ,  on  est 
fondé  à  croire  que  celles  qui  ne  reviennent  plus ,  se  sont 
dissipées  sur  la  surface  opposée.  En  effet,  leur  nombre  est 
extrêmement  variable,  et  elles  n'ont  rien  de  régulier  dans 
leurs  apparitions.  Il  y  a  des  années  où  l'on  n'en  voit  au- 
cune ,   d'autres  ov^  elles  sont  très-fréquentes. 

i35.  Ces  phénomènes  ont  conduit  M.  Herschell  h  penser," 
que  le  corps  du  soleil  est  un  noyau  solide  et  obscur,  en- 
vironné d'une  immense  atmosphère,  presque  toujours 
remplie  de  nuagesrlumineux.  Selon  lui,  ces  nuages  flottans 
au  hasard,  s'entrouvrent  quelquefois  et  nous  découvrent 
le  noyau,  obscur  ;  de  même  que  du  haut  des  montagnes 
qui  s'élèvent  à  la  surface  de  la  terre  ,  on  peut  quelque- 
fois ,  h  travers  les  interstices  des  nuages,  découvrir  le 
fond  des  vallées.  M.  Herschell  croit  aussi  qu'il  existe 
à  la  surface  du  soleil ,  des  montagnes  très*'hautes  ,  dont 
Us  sommets  paraissant,  par  intervalles,  au-dessus  de 
la  matière  lumineuse ,  nous  offrent  l'apparence  de  ta- 
ches noires.  En  effet,  ces  explications  s'accordent  assez 
bien  avec  les  phénomènes  observés.  Mais  on  y  satisferait 
encore  en  supposant  avec  l'auteur  de  la  Mécanique  cé- 
leste ,  que  le  corps  même  du  soleil  est  embrasé.  Car  le 
fiiéveloppement  des  fluides  élastiques  qui  se  formeraient 
a.  i6 
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dans  le  sein  de  cette  masse,  devrait  y  excker  des  bou- 
kversemens  terribles  ;  et ,  dans  cette  supposition ,  les 
taches  pourraient  être  des  cavités  profondes,  d'où  sorti* 
raient  par  intervalles  de  vastes  éruptions  de  feux,  faible- 
ment représentées  par  les  volcans  terrestres. 

i36.  Lorsqu'on  eut  découvert  les  taches  du  soleil  ^  on 
s'empressa  d'en  suivre  et  d'en  étudier  les  mouvemens.  Le 
moyen  le  plus  simple  de  les  déterminer ,  est,  comme  nous 
l'avons  dit ,  d'observer  pendant  plusieurs  jours,  les  diffé- 
rences de  déclinaison  et  d'ascension  droite  entre  une  même 
tache  et. le  centre  du  soleil,  pour  en  conclure  les  diffé- 
rences de  longitude  et  de  latitude,  en  calculant  celle  du 
centre  et  celle  de  la  tache  par  les  formules  de  la  page  58. 

Alors  supposons  que  T,  fig,  ai ,  représente  le  centre  de 
la  terre.  Soitj^f  l'écliptiquc,  ou  le  grand  cercle  de  la  sphère 
céleste  décrit  par  le  soleil ,  BSA  le  disque  apparent  de  cet 
astre  ,  C  son  centre,  et  il/ la  position  apparente  delà  tache, 
que  je  suppose  au-dessous  du  plan  de  l'éclipûque,  du  côté 
du  Sud.  L'angle  CTPsera  la  différence  de  longitude  ;  l'angle 
PIM  sera  la  différence  de  latitude  (celle  du  centre  du  soleil 
est  toujours  nulle  )  ,  et  ces  deux  angles  seront  connus 
par  l'observation,  puisqu'on  peut  les  conclure  àts  dif- 
férences de  déclinaison  et  d'asconsion  droite  observées. 

Ces  angles  étant  toujours  très-petits,  on  peut ,  dans  une 
première  approximation  considérer  les  arcs  qui  les  mesu- 
rent ,  comme  autant  de  petites  lignée  droites  ;  et  si  on 
les  suppose ,  comme  à  l'ordinaire ,  mesurés  sur  la  sphère 
céleste  ,  dont  le  rayon  est  QT^  l'angle  CTP  ou  l'arc  qui 
le  mesure,  sera  représente  par  la  ligne  CP,  l'angle  PIM 
par  la  ligne  PM ^  et  enfin  le  diamètre  apparent  du  soleil 
par  la  ligne  BA.  Par  conséquent,  pour  prendre  une  idée 
précise  de  la  position  de  la  tache ,  on  pourra  décrire  à 
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irolonle  un  cercU  ASB^Jig,  2,2,^  dont  le  diamètre  sera 
supposé  contenir  autant  de  parties  de  Tunité ,  que  celui 
du  soleil ,  donné  par  Tobservation  ,  contient  de  secondes 
de  degrés.  On  prendra  la  ligne  CP  égale  au  nombre  de 
secondes  contenues  dans  la  différence  des  longitudes;  on 
fera ,  de  même ,  la  perpendiculaire  PM  égale  au  nombre 
de  secondes  que  contient  la  latitude  de  U  tache ,  et  Ton 
aura  ainsi  la  position  de  cette  tache  représentée  sur  le 
disque  apparent  du  soleil. 

£n  répétant  la  même  opération  pendant  plusieurs  jours 
consécutifs ,  on  aura  une  suite  de  points  tels  que  M^ 
M' ,  M" ,  M'" ,  fig.  7.2 ,  qui  représenteront  la  route 
apparente  de  la  tache  sur  le  disque  du  soleil;  ou,  pour 
parler  plus  exactement ,  ce  sera  la  projection  de  la  courbe 
qu^elle  décrit ,  exécutée  sur  un  plan  perpendiculaire  au 
rayon  visuel,  mené  de  la  terre  au  centre  du  soleil.  Cette 
projection  est  en  général  une  courbe  ovale  assez  ressem- 
blante à  une  ellipse ,  et  toutes  les  taches  que  Ton  peut 
observer  en  même  tems  suivent  des  courbes  semblables 
et  parallèles.  La  durée  de  leur  révolution  est  aussi  la 
même,  Elles  emploient  toutes  environ  27^,8  pour  revenir 
\  la  même  position  apparente  sur  le  disque  du  soleil. 

iSy.  La  forme  de  ces  ovales,  leur  courbure  et  leur 
inclinaison  éprouvent  des  variations  très-grandes.  A  la  fin 
de  novembre  etau  commencement  de  décembre,  ce  sont  de 
simples  lignes  droites ,  comme  Mwi,  M'm\  M^m^l^jig,  ^3. 
Alors  les  taches  vont  de  M  en  tti  ,  c'est-à-dire  ,  de  la 
partie  australe  de  Técliptique  dans  sa  partie  boréale.  Les 
points  M,  M%  où  elles  commencent  à  paraître  et  que 
Ton  pourrait  appeler  leur  orient ,  sont  moins  élevés  que 
les  points  m  m'm^f  • .  • .  011  elles  disparaissent  ,  et  que  Ton 
pourrait    nommer   leur   occident.   Peu»à-peu  ces  lignef 
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droites  se  courbent  et  forment  des  ovales  comme  dans  la 
fig.  2.1^,  Pendant  riiiver  et  le  prîntenis ,  la  convexité  de 
ces  ovales  est  tournée  vers  le  pôle  boréal  de  Tëcliptique  \ 
mais  en  même  tems  leur  inclinaison  change,  et,  au  com- 
mencement de  mars  ,  les  points  où  les  taches  commen- 
cent à  se  montrer ,  sont  aussi  élevés  sur  l'écliptique  qu& 
ceux  où  elles  disparaissent.  Voyez  Jig,  a5.  Depuis  cet 
instant ,  le  changement  d^inclinaison  continuant  à  se  faire 
dans  le  même  sens  ,  la  courbure  des  ovales  diminue  :  ils 
se  resserrent  peu-à-peu ,  et  à  la  fin  de  mai  ou  au  com- 
mencement de  juin ,  on  les  revoit  de  nouveau  sous  la 
forme  de  lignes  droites  ,  fig.  26  ;  mais  leur  inclinaison  sur 
l'écliptique  est  précisément  contraire  à  ce  qu'elle  était  six 
mois  auparavant.  Après  cette  époque,  ils  s'ouvrent  de 
nouve;^u ,  comme  dans  la  fig,  2,']  ,  et  leur  convexité  est 
dirigée  vers  la  partie  australe  de  l'écliptique  ;  en  même 
tems  leur  inclinaison  change.  Au  commencement  de  sep- 
tembre ,  on  les  voit  sous  la  forme  représentée  Jig,  28. 
Les  points  où  les  taches  paraissent,  sont  aussi  élevés  que 
ceux  où  elles  se  couchent.  Parvenus  à  ce  terme  ,  les 
ovales  se  resserrent,  s'inclinent  de  nouveau  sur  l'éclip- 
tique ,  et  enfin  au  mois  de  décembre  ,  on  les  revoit  sous 
la  forme  de  lignes  droites ,  tels  qu'ils  paraissaient  un  an 
au{>aravant. 

i38.  Ces  phénomènes  se  reproduisent  chaque  armée 
dans  le  même  ordre ,  en  suivant  les  mêmes  périodes  d'ac- 
croissement et  de  diminution.  On  en  doit  conclure  que 
la  cause  qui  les  produit  est  également  uniforme  et  ré- 
gulière. Il  faut  de  plus  qu'elle  soit  commune  à  toutes  les 
taches ,  puisqu'elle  leur  fait  décrire  des  orbites  exactement 
parallèles  et  soumises  aux  mêmes  variations  ,  dans  leurs 
apparences.  Ce  qui  se  présente  de  plus  simple  ,  c'est  de 
supposer  que  ces  taches  sont  adhérentes  à  la  surface  du 
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soleil ,  et  qu'elles  tournent  avec  cet  astre  dans  l'espace  fle 
quelques  jours. 

De  plus  ,  les  inflexions  diverses  et  successives  des  lignes 
décrites  par  ces  taches ,  indiquent  un  axe  de  rotation  qui 
n'est  pas  perpendiculaire  à  Fécliptique.  Car,  s'il  lui  était  per- 
pendiculaire, toutes  les  taches  devraient  décrire  des  cercles 
parallèles  à  ce  plan.  Ces  cercles  ,  vus  de  la  terre  et  dans 
réloîgnement,  paraîtraient  comme  autant  de  lignes  droites 
parallèles  à  l'écliptique  ;  et  ces  apparences  resteraient 
constamment  les  mêmes ,  ce  qui  ne  s'accorde  point  avec 
les  observations. 

Au  contraiçe  tous  les  phénomènes  s'expliquent  de  la 
manière  la  plus  simple  ,  en  admettant  la  rotation  du 
soleil  autour  d'un  axe  incliné  à  récliptlque  ,  et  qui  reste 
constamment  parallèle  à  lui-même  pendant  la  révolution 
annuelle.  Cet  axe ,  emporté  par  le  soleil  ,  prend  successif 
vement  des  positions  différentes  par  rapport  à  la  terre,  et 
nou;s  présente  sous  des  inclinaisons  également  variables  f 
les  cercles  que  les  taches  décrivent.  De  là  les  changemens 
que  nous  observons  dans  leur  courbure  apparente.  Parmi 
toutes  ces  positions ,  il  en  est  deux  qui  doivent  offrir  des 
lignes  droites  :  ce  sont  celles  où  le  plan  mené  par  l'axe  de  rota- 
tion, perpendiculairement  à  l'écliptique ,  devient  aussi  per- 
pendiculaire au  rayon  visuel  mené  de  la  terre  au  centre  du^ 
soleil.  Cela  ne  peut  arriver  que  deux  fois  l'année ,  dans 
deux  points  opposés  de  l'écliptique,  et  à  six  mois  de  dis-r  ' 
tance.  Alors  nous  appercevons  les  deux  pâles  de  rotation  du 
soleil ,  c'est-à-dire ,  les  deux  points  dans  lesquels  l'ax* 
de  rotation  perce  la  surface  de  cet  astre.  Dans  toute  autre 
position ,  la  route  des  taches  doit  paraître  ovale  ^  mais  • 
lorsque  nous  découvrons  le  pôle  supérieur  ou  boréal,  la 
convexité  des    ovales  est  tournée  vers  la  partie  austral» 
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de  l'écKptîque  ;  et  quand  nous  dëcouvrons  le  pèle  infé- 
rieur, cette  convexité  est  tournée  vers  Is^  partie  boréale. 
La  marché  des  taches  se  faisant  toujours  dans  le.  même 
sens,  et  de  gauche  à  droite  ou  d^orient  en  occident,  les 
points  du  disque  où  elles  se  lèvent ,  doivent  être ,  pendant  six 
mois,  plus  éleve's  que  ceux  où  elles  se  couchent.  Le  con- 
traire arrivera  pendant  les  six  autres  mois  ; .  et  il  y  aura 
deux  époques  de  l'année  où  ces  points  se  trouveront  à  égale 
hauteur  au-dessus  de  l'écliptique.  Après  cet  instant  d'é- 
quilibre ,  rinclinaison  des  ovales  deviendra  plus  grande  de 
jour  en  jour ,  elle  parviendra  en  trois  mois  à  sa  plus 
grande  obliquité;  et  de  là  commençant, à  diminuer  de 
nouveau  jusqu'à  un  nouvel  équilibre,  il  arrivera  enfin  que 
l'époque  de  la  plus  grande  obliquité  sera  celle  oii  le  pas- 
sage des  taches  sur  le  disque  paraîtra  se  faire  en  ligne  droite  ; 
et,  au  contraire,  dans  le  moment  de  l'équilibre,  l'ouver- 
ture des  ovales  sera  la  plus  grande.  Dans  tous  les  autres 
tems ,  lorsque  l'inclinaison  des  ovales  diminuera ,  leur 
courbure  ira  en  augmentant. 

On  a  essayé  de  représenter  ces  apparences  dans  la 
^fig,  29,  où  A^  B ^  C ^  D^  E  sont  des  positions  succes- 
sives du  soleil  par  rapport  à  la  terre  ,  figurée  en  T.  Pp 
indique  partout  l'axe  de  rotation,  et  Mm^  M'm%  M^'m'ly 
sont  les  routes  des  taches.  Il  faut  suppléer  à  l'imperfec- 
tion de  la  figure,  où  l'on  n'a  pas  pu  rendre  l'extrême 
éloignement  de  la  terre  et  du  so^^il.  B  est  le  lieu  où  Taxe 
de  rotation  devient  parallèle  au  plan  du  disque  solaire  ,  et 
par  conséquent  perpendiculaire  au  rayon  visuel  TB,  A,  C 
sont  les  points  où  l'ouverture  apparente  des  ovales  est  la 
plus  grande.  Quant  aux  points  opposés ,  on  n'a  pas  pu 
y  figurer  le  globe  du  soleil ,  vu  de  la  terre  »  mais  il  est 
sensible  que  les  apparences  y  seraient  contraires  à  celles 
des  points  ABC.  .  Par  ' exemple ,   le  soleil  étant  parvenu 
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en  C  ,  présente  au  spectateur  ,  placé  en  T,  le  même 
aspect  qu'il  aurait  offert  en  A  dx  mois  auparavant 
pour  un  spectateur  placé  en  A'^  ^  du  côté  opposé  à  la 
terre  ;  c'est-^-dire  ,  qu'on  revoit  alors  les  routes  des  ta- 
ches sous  la  forme  d'ovales  dont  les  extrémités  sont  égale- 
ment élevées  sur  l'édîptique ,  mais  elles  se  présentent 
dans  le  sens  opposé.  Une  opposition  semblable  a  lieu  dans 
toutes  les  situations  du  soleil  qui  sont  diamétralement 
oppocées  sur  son  orbite. 

iSg.  Toutes  ces  conséquences  étant  exactement  con- 
formes atix  observations ,  on  en  peut  conclure  avec  cer- 
titude,  qu'en  effet  le  soleil  tourne  sur  lui-même  d* orient 
en  occident  autour  d'un  axe  incliné  à  Vécliptique, 

Le  plan  mené  par  le  centre  du  soleil,  perpendiculai- 
rement il  cet  axe  ,  se  nomme  Véquateur  du  soleil.  Il  coupe 
le  plan  de  l'écliptiqne ,  suivant  une  ligne  droite  qui 
s'appelle  la  ligne  des  nœuds  de  cet  équatenr.  Les  nœuds 
eiix-ménKs  sont  les  points  où  cette  droite  prolongée 
indéfiniment ,  dans  les  deux  sens ,  rencontre  la  sphère 
céleste. 

i4o.  Pour  connaître  la  position  de  l'axe  de  rotation 
dans  l'espace,  il  faut  déterminer  l'inclinaison  de  l'équa- 
teur  solaire  sur  l'écliptique  ,  et  l'angle  que  fait  la  ligne 
des  nœuds  avec  une  droite  fixe  menée  sur  le  plan  de 
l'écliptique;  par  exemple,  avec  la  ligne  àts  équînoxes. 
Cet  angle  se  nomme  la  longitude  du  nœud.  Voici  la  mé- 
thode qui  me  paraît  la  plus  simple  et  la  plus  exacte  pour 
déterminer  ces  élcmens. 

Lorsqu'on  a  observé  la  position  d'une  tache  sur  le  disque 
du  soleil ,  et  qu'on  a  calculé  sa  longitude  et  sa  latitude  ,  on 
connaît  la  direction  du  rayon  visuel  mené  de  la  terre  à  cette 
tache  y  à  l'instant  de  Tobservation.  On  sait  de  plus  quelle 
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était ,  k  la  même  époque,  la  longitude  du  soleil  ^  ad  distance 
à  la  terre  ,  et  son  diamètre  apparent.  Cest  donc  un  simple 
probl|éme  de  géométrie ,  de  trouver  les  intersections  de 
«a  surface  supposée  sphérique  ,  avec  le  rayon  visuel  mené 
à  la  tache»  Trois  observations  semblables  ,  d'une  même 
tache ,  déterminent  trois  points  sur  la  surface  du  soleil , 
et  ces  points  sont  situés  sur  une  même  circonférence  de 
cercle ,  parallèle  à  Téquatèur  solaire.  Or ,  en  général ,  la 
position  d'un  plan  est  fixée,  lorsqu'on  sait  qu'il  passe  par 
trois  points  connus  :  le  plan  du  cercle  décrit  par  la  tache , 
sera  donc  déterminé  par  ces  trois  observations ,  et  l'on  en 
pourra  déduire  la  position  de  l'équateur  solaire  qui  lui  est 
parallèle. 

i4i«  Pour  fixer  les  positions  successives  des  taches  sur 
la  surface  du  soleil  supposée  sphérique  ,  on  conçoit  , 
par  le  centre  de  cet  astre  ,  trois  axes  rectangulaires  ,  menés 
dans  des  directions  connues ,  et  qui  restent  constamment 
parallèles  à  eux-mêmes^  pendant  la  révolution  annuelle. 
Le  premier  de  ces  axes  est  perpendiculaire  à  l'écliptîque  , 
les  deux  autres  sont  situés  dans  xe  plan.  L'un  est  parallèle 
a  la  ligne  des  équinoxes ,  l'autre  lui  est  perpendiculaire. 
Ils  sont  représentés  enSjJig,  3o.  On  nomme  latitudes  et 
longitudes  héliocentriques  ,  les  longitudes  et  les  latitudes 
comptées  du  centre  du  soleil  autour  des  trois  axes  pré- 
cédens.  Elles  sont  évidemment  déterminées  lorsqu'on 
a  leurs  analogues  mesurées  du  centre  de  la  l^rre ,  et 
que  l'on  nomme  par  opposition  longitudes  et  latitudes 
géocentriques.  La  trigonométrie  sphérique  nous  enseigne 
à  trouver  ces  rapports;  comme  on  le  verra  dans  les  notes 
placées  à  la  suite  de  ce  chapitre  ;  mais  il  suffira  pour  le 
moment  d'en  avoir  indiqué  la  possibilité. 

En  appliquant  cette  méthode ,  on  trouve  que  l'équa- 
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teur]  solaire  est  incliné  à  l'ëcliplique  de  'j^o'jiç),  11  paraît 
rester  constamment  .parallèle  à  lui-même.  Les  points  de  cet 
équateur  ,  en  s'élevant  par  leur  mouvement  de  rotation 
au-dessus  de  l'écliptique ,  vers  le  pôle  boréal,  traversent 
ce  plan  dans  un  point  qui ,  Vu  du  centre  du  soleil,  se 
trouve  à  ^8^*^6062,  de  Téquînoxe  du  prîntems;.  telle  est  donc 
la  longitude  héliocentrique  du  nœud  ascendant  de  V équa- 
teur solaire.  Elle  ne  parait  pas  éprouver  de  variations 
sensibles ,  si  ce  n'est  celles  qui  résultent  de  la  préces- 
sion des  équinoxps  ^  effet  général  que  nous  avons  déjà 
indiqué. 

142.  J'ai  dit  que  la  durée  moyenne  de  la  rotation  du 
soleil  par  rapport  à  un  même  point  de  la  terre,  est  2.-}'\'6i. 
C'est  le  tcms  après  lequel  un  même  point  de  la  surface 
de  cet  astre  revient  à  la  même  distance  de  son  centre 
apparent  ;  mais  ce  n'est  pas  le  tems  delà  rotation  réelle.  En 
effet ,  dans  cet  intervalle  ,  le  soleil  décrit  sur  Técliplique 
un  arc  égal  à  i^ogSiG. 27,31 ,  ou  29**,9i.  En  vertu  de 
ce  seul  mouvement ,  il  nous  découvre  chat[ue  jour  de 
nouveaux  points  de  sa  surface  ,  dont  il  nous  montre 
successivement  toutes  les  parties  dans  le  cours  d'une 
année.  I)e  là  résulte  une  rotation  apparente ,  qui  semble 
se  faire  annuellement  autour  d'un  axe  perpendiculaire  à 
l'écliptique.  L'effet  de  çetle  illusion  optique  se  compose 
avec  la  rotation  réelle  ,  dans  les  résultats  observés ,  et 
pour  y  démêler  les  influences  particulières  de  ces  deux 
causes ,  il  faut  les  étudier  séparément. 

Faisons  d'abord  abstraction  de  la  rotation  réelle.  Ima- 
ginons un  rayon  visuel  mené  de  la  terre  au  centre  à\i 
soleil,  et  concevons,  par  ce  centre,  un  plan  perpendi- 
culaire à  ce  rayon.  Le  disque  du  soleil  n'est  que  la  pro-^ 
jection    de  tous   les   points    de   sa   surface   sur   ce   plan 
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perpendiculaire.  L'iwlersection  du  plan  et  du  rayon  vîsueïv 
forme  ce  que  nous  appelons  Iç  centre  du  disque.  Cest  à 
ce  centre  que  nous  rapportons  le  point  de  la  surface  dit 
soleil  qui  est  sur  la  direction  du  rayon  visuel.  Or,  il 
n'est  pas  difficile  de  voir  que  ce  point  varie  sur  la  sur- 
face du  soleil,  quand  le  soleil  change  de  position  sur  le 
plan  de  IVcliptique.  En  effet,  s'il  se  trouve,  par  exemple, 
en  5,  Jig,  3i,  que  T  soit  le  centre  de  la  terre,  TS  le 
rayon  visuel  mené  au  centre  du  soleil ,  C  sera  le  ^point 
de  la  surface  que  nous  verrons  au  centre  du  disque. 
Mais  lorsque  le  soleil  sera  en  *9',  le  point  C%  qui  sera 
parvenu  au  centre  du  disque  apparent,  différera  du  point 
C;  et  pour  trouver  l'arc  décrit  par  ce  dernier,  il  faut  ^ 
par  le  point  5,  mener  S' 'P.  parallèle  à  ST;  le  point  C 
se  trouvera  en  c.  Ce  point  s'est  donc  éloigné  du  centre 
apparent  du  disque  ,  par  le  seuleffet  delà  révolution  an- 
nuelle du  soleil  ;  il  s'en  est  éloigné  de  l'angle  TS^  7^,  qui 
est  égal  à  S^TS^  ou  au  mouvement  du  soleil  dans  son 
orbite ,  pendant  l'intervalle  des  observations. 

L'effet  de  la  rotation  réelle  altère  cette  rotation  appa- 
rente ,  parce  qu'elle  est  dirigée  en  sens  contraire.  Si  clic 
se  faisait  aussi  autour  d'un  axe  perpendiculaire  à  l'éclip— 
tique  ,  il  serait  facile  d'y  avoir  égar4  ;  car  lorsqu'un 
même  point  de  la  surface  du  soleil  serait  revenu  à  la 
même  distance  de  son  centre  apparent ,  ce  qui  se  fait  en 
5171, 3i  ,  il  se  trouverait  avoir  décrit  réellement  4^%9it 
c'est-à-dire ,  une  circonférence  entière ,  plus  le  mouve*- 
ment  angulaire  du  soleil  dans  cet  inter\'alle  ;  d'oii  il  est 
facile  de  conclure  ,  par  une  simple  proportion ,  que  le 
tems  d'une  rotation  complète  serait  25',4' 

L'axe  réel  de  rotation  du  soleil  étant  oblique  à  l'éclip- 
tique  ,  ce  résultat  n'est  pas  tout-à-fait  exact ,  et  les  49*)li* 
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décrits  par  les  points  de  cet  astre  parallèlement  à  réclip- 
tique  ,  ne  produisent  pas  tout-à-fait  le  même  angle  sur 
réquateur  solaire.  Ms^is  comme  Tinclinaison  de  ces  deux 
plans  est  peu  considérable  ,  Terreur  qui  en  résulte  est 
fort  petite,  et  beaucoup  au-dessous  de  celles  que  ce  genre 
d'observation  comporte.  Au  reste,  la  durée  de  la  rota- 
tion réelle  se  trouve  naturellement  déterminée  quand  on 
calcule  les  positions  successives  d'une  même  tache  par 
rapport  à  trois  axes  fixes  menés  par  le  centre  du  soleil, 
comme  nous  l'avons  enseigné  plus  haut  ;  car  de  cette, 
manière,  on  connaît  l'arc  réellement  décrit  par  la  tache 
sur  son  parallèle  entre  les  observations,  et  en  comparant 
cet  arc  au  tems  employé  à  le  parcourir  ,  on  en  conclut 
la  durée  de  la  rotation  totale. 

143.  En  comparant,  par  des  moyens  très-précis,  l'in- 
tensité de  la  lumière  que  nous  envoient  les  bords  du 
soleil  ,  et  celle  qui  vient  du  centre  de  son  disque,  Bouguer 
s'est  assuré  que  celle-ci  est  la  plus  forte.  Cependant  le 
soleil  étant  un  corps  arrondi ,  ses  bords  s'offrent  oblique- 
ment à  nous ,  et  présentent ,  sous  le  même  angle ,  une 
plus  grande  surface.  Leur  lumière  devrait  donc  nous 
sembler  plus  intense.  S'il  en  est  autrement ,  c'est  qu'une 
cause  plus  forte  vers  .les  bords  que  vers  le,  centre  ,  en 
diminue  graduellement  l'intensité.  Tel  serait  l'effet  d'une 
çpaisse  atmosphère  ;  car  s'il  en  existe  une  autour  du  so- 
leil ,  les  rayons  lumineux  venus  de  ses  bords  la  traversent 
dans  une  étendue  beaucoup  plus  considérable  que  ceux 
qui  partent  du  centre  de  son  disque ,  et  qui  la  traversent 
directement.  C'est  ainsi  que  notre  atmosphère  affaiblit 
beaucoup  plus  la  lumière  des  astres  à  l'horison  qu'au 
zénith.  L'atmosphère  solaire  est  donc  indiquée  par  ce 
phénomène,  avec  beaucoup  de  vraisemblance. 
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i44-  On  verra  pins  loin  que  la  lune  est  aussi  tiri  corp* 
arrondi ,  mais  qui  n'a  point  d'atmosphère  sensible.  Ce 
fait  sera  prouvé  d'une  manière  très-rigoureuse  ;  mais  l'on 
peut  déjà  en  reconnaître  la  vérité,  en  observant  avec  soin 
les  étoiles  devant  lesquelles  la  lune  passe  ;  car  on  ne  voit  pas 
leut  lumière  s'affaiblir  peu -à -peu  en  approchant  du 
disque  de  cet  astre  ;  elles  brillent  jusqu'auprès  de  ses  bords, 
et  s'éclipsent  subitement.  La  lune  n'a  donc  pas  d'atmos- 
phère sensible  :  aussi  est-elle  plus  lumineuse  vers  les  bords 
que  vers  le  centre  ,  comme  Bouguer  s'en  est  assure.  Ce 
rapprochement  confirme  très-^bien  la  théorie  précédente. 

,145.  Un  autre  phénomène  remarquable  ,  qui  tient  , 
sans  doute,  à  l'état  actuel  et  à  la  nature  même  du  soleil, 
c'est  l'auréole  lumineuse  qui  l'accompagne,  et  à  laquelle 
on  a  donné  le  nom  do  lumière  zodiacale.  On  l'observe 
le  <;oir,  lorsque  le  soleil  vient  de  se  coucher,  et  à  l'endroit 
même  où  cet  astre  a  quitté  Thorlson.  Sa  forme  est  celle 
d'une  lentille  très-applatie  ,  placée  obliquement  snr  l'hori- 
son  ,  et  dont  la  tranche  aiguë  atteint  très-loin  dans  le  ciel  ; 
"voy.Jig.  82.  Cette  lumière  est  blanchâtre  comme  celle  de  la 
'Ppie  lactée.  On  s'est  assuré  qu'elle  accompagne  constam- 
mcïil  le  soleil ,  et  dans  les  éclipses  totales  .  on  l'apperçoit 
autour  de  son  disque  comme  une  chevelure  lumineuse.  Elle 
est  toujours  dirigée  dans  le  plan  de  l'équateur  solaire ,  et 
c'en  pour  cela  qu'on  ne  la  voit  pas  également  bien ,  le 
soir ,  dans  toutes  les  saison.*^.  Car  cet  équ;iteur  étant  di- 
versement  incliné  à  l'horison  ,  en  raison  des  diverses  po- 
sitions du  soleil  dans  l'écliptique  ,  la  lumière  zodiacale 
s'incline  avec  lui ,  et  se  cache  en  grande  partie  sous  l'hori- 
son ;  ou  du  moins  son  éclat  est  fort  affaibli  par  les  vapeurs 
qui  s'élèvent  près  de  la  surface  delà  terre.  Le  tems  le  plus 
favorable  pour  Tobserver  dans  nos  climats  est  l'équinoxe  du 
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pnntems ,  vers  le  mois  de  février  ou  de  mars.  Alors  la  ligne 
des  équinoxes  est  le  soir ,  dans  Thorison ,  Jig,  33.  L'arc  de 
rëcliplique  SS' ,  dans  lequel  le  soleil  va  entrer ,  est  plus 
élevé  sur  rhorison  que  l'équaleur  SEQ,  La  différence  est 
égale  à  l'obliquité  de  l'écliptique ,  c'est-à-dire  à  :iG**,o74o. 
Ainsi  la  lumière  zodiacale ,  toujours  dirigée  dans  le  plan 
de  l'éqnateur  solaire ,  qui  est  presque  dans  le  plan  de 
l'écliptique ,  se  trouve  alors  plus  élevé  que  l'équateur 
de  toute  cette  quantité.  Dans  nos  climats  ,  aucune  autre 
position  du  soleil  n'est  aussi  favorable.  Par  exemple,  au 
solstice  d'été,  l'arc  «S" T  de  l'écliptique,  est  parallèle  à 
l'arc  EQ  de  Téquateur  céleste.  La  pyramide  lumineuse  se 
trouve,  le  soir,  parallèle  a  cet  équateur,  c'est-à-dire,  beau- 
coup plus  inclinée  qu'au  tems  de  l'équinoxe  du  printems  : 
il  en  est  de  même  dans  toutes  les  autres  positions. 

146.  On  a  formé  plusieurs  hypothèses  sur  la  nature 
et  la  cause  de  cette  lumière.  On  avait  pensé  d'abord 
qu'elle  émane  de  l'atmosphère  du  soleil  ;  mais  l'auteur 
de  la  Mécanique  céleste  a  prouvé,  d'après  sa  forme  et 
d'après  sa  grandeur  ,  que  cola .  est  impossible.  On  a  cru 
remarquer  qu'elle  s'affaiblit,  quand  le  soleil  a  moins  de 
taches ,  et  qu'elle  s'accroît  quand  il  en  a  un  plus  grand 
nombre. 

Au  reste ,  quelle  que  soit  la  cause  de  cette  lumière ,  il 
est  certain  que  la  matière  qui  nous  la  renvoie  est  extrê- 
meme'nt  rare  ,  car  on  voit  les  plus  petites  étoiles  au 
travers. 

147.  Quant  au  nom  de  lumière  zodiacale,  il  vient  de 
ce  que  l'on  appelle  zodiaque ,  une  zone  d'environ  ao**  de 
largeur ,  dont  l'écliptique  occupe  le  milieu  ,  et  dans 
laquelle  on  croyait  autrefois  que  toutes  les  orbites 
des   planètes  étaient   renfi^rmées.  L'auréole    lumineuse  , 
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toujours  comprise  dans  celle  zone  ,  en  a  reçu  sa   déno- 
,  minalion. 

i48.  Je  ne  parlerai  poinl  ici  de  la  grosseur  du  soleil , 
ni  des  moyens  que  Ton  a  employés  pour  évaluer  sa  den- 
sité. On  ne  peut  parvenir  à  ces  résultats  que  quand  on 
^  connaît  exactement  la  distance  du  soleil  à  la  terre  ,  et 
celle  des  autres  corps  célestes.  Nous  devons  donc  différer 
de  hous  en  occuper  ,  jusqu^à  ce  que  nous  ayons  vu 
comment  on  a  déterminé  la  parallaxe  du  soleil  et  les 
vraies  dimensions  des   orbes  planétaires. 


NOTE. 


Manière  de  trouver  les  coordonnées  dune  tache  du  soleil  j 
par  rapport  à  trois  axes  Jixes  passant  par  le  centre 
de  cet  astre.  Détermination  de  Véquateur  du  soleiL 

Soient  JIT,  Y,  les  deux  coordonnées  du  soleil  rapportées  à  deux 
axes  fixes  et  rectangulaires  menés  par  le  centi*e  de  la  teiTe  dans  le 
plan  de  Tëcliptique  j  Taxe  des  X  éunt  supposé  passer  par  Péquinoxe 
du  printems.  Si  Ton  nomme  L  la  longitude  du  soleil  Tue  de  la  terre , 
et  /<  b  disunce  de  cet  astre  ^  on  aura 

X=z  ItcosL^     jr=:  /?  sin  L. 

iMenons ,  par  le  centre  de  la  terre  ,  un  troisième  axe  perpendiculaire 
au  plan  de  Técliptique  ,  ce  sera  l'axe  des  Z  ,  et  nous  supposerons 
ïes^ positifs  dirigés  Ters  le  pôle  boréal  de  ce  plan.  Soient  a-,  y,  z 
les  coordonnées  rectangulaires  d^une  tache  du  soleil  rapportée  à  ces 
axes  à  un  instant  donné  ^  soient  de  plus  ,  au  même  instant  ^  /  la 
longitude  géocentrique  de  la  tache  ,  \  sa  latitude  géocentrique  >  et  { 
la  projection  de  son  rayon  vecteur  sur  le  plan  de  récliptique ,  OA 
aura  évidemment  ' 

ar  =  ç  cos  /,    j^  =  j  sin  / ,     *  =  5  tang  a  j 
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or,  si  l*on  représente  par  r  la  Traie  disUince  de  la  tache  an  centre 
de  la  terre,  on  aura  aussi 

{  =:  r  cos  X ,       ^ 

par  conséquent ,  en  éliminant  $ ,  les  -valeurs  de  :r ,  /*,  z  deviendront 
x:=rco8Acos/,     /*  =  rcosAsin/,    2=:r8inA. 

Cette  fbrme  de  valeurs  est  souvent  employée  dans  l'astronomie.  Mainp 
tenant  ,  si  nous  appelons  x',  y\  z'  les  trois  coordonnées  de  cette 
In^me  tache ,  rapportées  à  trois  axes  parallèles  aux  précédens  et  fixes 
ara  centre  du  soleil,  nous  aurons  en  général 

x'^x-X,    y=jr-r,     «'  =  «, 

et  si  l'on  suppose  que  la  surface  du  soleil  soit  spliérique  et  que  son 
rayon  soit  r' ,  on  aura,  entre  les  trois  coordonnées  x\  y* ^  z',  la 
reLitiou  qiii  convieni  à  la  surfiioe  de  la  sphère ,  c^est-à-dire , 

x'*  4-  y'*  -h  z'*  =  r*\ 

les  véritables  inconnues  du  problème  sont  x* ,  y' ,  z* :  pour  les 
déterminer ,  mettons-y  d^abord  à  la  place  de  x  ,  j^ ,  x ,  X,  Y  leurs 


jr'ssrcosAoos/'— /{cosZ,  j^'=  rcosxsin/— iîsin/,  z'=r  rsinA; 

substituons  maintenant  ces  quantités  dans  l'équation  de  la  surface  du 
•oleil  et  déveloi^ns  les  carrés ,  nous  trouverons 

f»  —  aT^rcos  a.cob(2^-- /)  =  r*  — -R»} 

on  peut  à  la  place  de  R  substituer  sa  valeur  en  fonction  de  r%  car 
en  nonunant  A  le  demi-diamètre  apparent  du  soleil  va  de  la  terre 
à  rinstant  que  Ton  considère ,  on  aura  évidemment 

r'  =  jRsinA, 

et  si ,  d'^après  cette  relation  ,  on  élimine  /( ,  Féquation  à  rendre 
devient 

,     cos  X  .  cos  (Z  —  Z 1               r'» .  cos*  A 
t^^%rr\  -  —       • 


sin  A  sin*  A 
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d''ovi  Fou  tire  pour  r  deux  valeurs 


■=•1 


/  C08  A  .  cos  (  /S  —  /)  :t  V  COS'  A  COS'  (  /, /  ) cf»'  A 

siu  A 


mais  de  ce»  deux  valeurs  il  ne  faut  prendre  que  la  plus  petite  5  car 
lorsque  nous  observpns  les  taches  .  elles  te  trouvent  toujours  dans 
la  parue  de  la  sphère  du  soleil  qui  est  la  plus  voisine  de  la  tei're. 
On  aura  donc  simplement 


='•{ 


ces  X  C08  ( L  -^  L)  —  ^cos*  \  .  CCS»  {L  —  /)  —  cos^  A 


sin  A  j 

en  substituant   cette  valeur  de   r  dans  les  expressions   générales  de 

x',  y\  z\  et  y  mettant  aussi  pour  R  sa  valeur  :  on  aura 

sin  A 

1m  coordonnées  x'  ^  y'  ^  z',  exprimées  en  fonction  du  rayon  de  la 

surface    du   soleil  ,  et   des  longitudes  et  latitudes   observées.   Ainsi , 

géométriquement  parlant ,  ces  valeurs  seront  déterminées.  Mais  pour 

pouvoir  les  calculer   numériquement  avec  beaucoup  d'exactitude  ,  il 

faut  encore  leur  faire  subir   une  préparation  qui  introduise  les  sinus 

des  petits  angles   A  et  Z  —  /  au  lieu   de  leurs  cosinus ,  et  qui .  de 

plus  introduise  ces  petits  angles  partout   où  il  j  a  des  difSérences 

de  sinus  et  de  cosinus.  C'est  à  quoi  l'on  parviendra  en  prenant  d^abord 

un  angle  auxiliaire  4-  tel  qu'on  ait 

sin»  4  =  <^*^*'  ^  c<^**  {.^  —  ')  —  <^o*'  ^  >  ' 

«et  angle  4  sera  touî(Mir8  fort  petit,  car  réquaVion  qui  le  détermine 
peut  être  mise  sous  la  forme  suivante, 

sin*  4  =:  cos'  (£  —  /)  —  ces*  A  —  sin»  h  cos»  f  A  —  /), 

ou  bien 

sin^  4  =  ""  •  (^  ^~  ^  —  ')  *^'*  (^  —  -^"^  0  — sîn^ACos»   (i^  —  /)j 

comme  les  angles  A  ,  Z  •—  /  et  x  sont  toujours  extrêmement  petl^  y 
cliacun  des  termes  de  celte  équation  se  calculera  par  les  tables  or- 
dinaires de  logarithme*  avec  ime  extrême  exactitude  ,  et  la  raciu» 
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wtLTvêe  de  leur  différence  dounera  sia  4  j  et  par  conséquent  4  ^^^^ 
une  exactitude  pareille.  Par  le  mojeii  de  cette  Uimsformalion  la  Ta^* 
leur  de  r  devient 

{C08  A  cos  (L  —  /  '  —  sin  4  )    ' 
. \  ; 

et  en  la  substituant  dans  x' ^  y*  y  z%  après  y  ayoir  mis  pour  R  sa 

fakur on  trouve 

sm  A 

,         ,Ccos*Acos(Z  —  /)  cos  /  --  cos  £  —  cos  A  cos  /sin  4  > 

, A  co^  A  cos  (  L  —  /)  sin  /  —  sin  Zi  —  cos  >.  sin  / sin  4  \ 

y   —^  \  '  sin  A  i       , 

.   .       (  cos  A  cos  (  Z  —  /  )  —  sin  4  ) 
»    =  r  sin  A  <  >• 

i  sin  A  jf 

la  valeur  de  z'  n'a  besoin  d^aucune  autre  préparation  à  cause  da 
facteur  très-petit  sin  a  qui  la  multiplie  toute  enticre  ^  il  n'*en  est  pas 
ainsi  de  x'  et  de  ^'{  mais  il  est  facile  de  voir  quVn  mettant  pour 
cos*  A  «a  valeur  i  —  sin*  a  ,  les  termes  iudépcndans  de  A  peuvent  se 
transformer  de  manière  à  y  introduire  les  sinus  du  petit  arc  Z  —  ^ 
On  aura  aiubi,  pour  x' ^  y\  z'  ^  les  expressions  suivantes  : 

,  f  sin(C — /)sin/  —  sin»  a  cos  (Z —  /)  cos/— cos  a  cos /.sin  4  ) 

""       \  sin  A  ( 

r  «— sin(L — 7)cos/  — sin^Acos'Z  — Z)sin/--cosAsin/.8in4  ) 
•^  \  sin  A  Ç 

{cos  A  cos  (  Z  —  /)  —  sin  4  ) 
: — 7 >» 
sm  A  3 

à  quoi  il  feut  joindre  Téquation  auxiliaire 

lin»  4  =  8in(A-*-Z  —  /)  .8in(A  —  Z-»-/)—  sin»  A  cOs»  (  Z  —  /). 

Ces  expre:>sions  très-simples  et  très-symétriques  donneront ,  avec  la  der- 
nière exactitude  ,  les  valeurs  de  x',^',  z  ',  d'après  les  longitudes  et  lati- 
tudes conclues  des  observations.  Quant  au  rajon  r  de  la  surface  du 
soleil,  il  disparaîtra  de  lui-même  de  tous  les  résultau  calculés  rela- 
tivement au  centre  du  soleil ,  de  même  que  celui  de  la  sphère  céleste 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


slS8  astronomie 

disparaît  de  tous  les  résoltacs  géocentriques ,  c^est  pourquoi  il  fiiut 
le  conserver  en  facteur  afin  de  le  laisser  en  évidence  :  on  verra  plus 
loin  que  les  observations  introduites  dans  nos  formules  permettent  d« 
juger  si  ce  rajon  est  constant ,  et  par  conséquent  si  la  surfiice  du 
soleil  est  réellement  sphérique. 

On  pourrait  aisément  déduire  de  nos  formules  les  longitudes  et 
latitudes  héliocentriques  ,  c^est-à-dire  ,  vues  du  centre  du  soleil  y 
quantité  dont  les  astronomes  font  un  fréquent  usage,  tant  pour  le 
problème  qui  nous  occupe  que  pour  d^autres  questions  analogues. 
En  nommant  a'  et  /'  cette  latitude  et  cette  longitude,  celle-ci  étant 
toujours  comptée  dans  le  même  sens  que  la  longitude  géocen  trique 
à  partir  du  même  équinoxe ,  c'est-à-dire ,  du  même  point  de  la 
sphère  céleste,  on  aurait  évidemment 

tang  V  =  -—r  >     tang  a'  =  ' 


ce  qui  donnerait  encore 

x'  =  r  ces  a'  cos  /'        y'  =r  r  cos  A '  sin  /'         »'  :=  /  sin  x' , 

n^ds  ces  expressions  nous  seront  inutiles  dans  la  recherche  de  Féqua- 

teur  du  soleil ,  et  je  ne  les  ai  rapportées  qu'à  cause  des  applications 

que  Ton  en  peut  £ûre  dans  d'autres  circonstances. 

Revenons  donc  à  nos  valeurs  de  x\  f\  z\  On  y  introduira   Je» 

valeurs  numériques  des  longitudes  et  latitudes  du  centre  du  soleil  et  de 

la  tache  déduite  des  observations  ^  il  n^y  aîura ,  dans  cette  substitution  , 

d^autre  attention  à  avoir  que  d^observer  fidèlement  les  règles  des  sinus  et 

cosinus ,  et  de  faire  ensuite  le  calcul  exactement.  Pour  s'assurer  que 

Ton  ne   s'est  pas  trompé  ,  il  sera  bon  de  faire  la  somme  des  trois 

carrés  a:'»  -^X*  -*-«'*  i  et  cette  somme  devra  être  égale  k  r'*.  On 

répétera  ce  calcul  pour  trob  positions  observées  d'une  même^che» 

et  l'on  aura  ainsi  les  coordonnées  héliocentriques  correspondantes  que 

je  représenterai  par 

/      *     f 
X    y    z 

ti         tt        n 

X   jr   Z 

x"'x"'  z"\ 

ces  calculs  £dts^  le  reste  n^a  plus  aucune  difficulté. 

En  effet,  par  ces  trois  positions  successives  de  la  tache  ,  menons 
un  plan  :  corsera  le  parallèle  à  Téquateur  solaire  sur  lequel  la  tache 
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se  inent.  L^équation  de  ce  parallèle ,  rapportée  au  même  fystlme  de 
coordonnées  que  la  tache,  sera  nécessairelnent  de  la  forma 

z  =  Ax  -h  By  -h  Df 

^ ,  By  Z> ,  étant  trois  coefllciens  constans  qui  déterminent  la  po- 
sition du  plan  cherché.  Puisque  ce  plan  contient  les  trois  positions 
successiyes  de  la  tache,  les  coordonnées  de  ces  trois  positions  doi- 
▼cnt  Y  satisfaire^  c'est-à-dire  que  Ton  doit  avoir 


/'  -ï-  D     >  • 


z"  =  ^x"  -H  By  -»-  z>    )  •  •  •  •  (0 

ces  trois  conditions  suffisent  pour  déterminer  A  ^  B  j  D\  en 
soustrayant  successivement  la  seconde  et  la  troisième  de  la  première  » 
D  disparaît  et  il  vient 


z'  —  *'"  =  ^  (x'  -  x")  +  B  (/ 

celles-ci  déterminent  A  tl  B  ^  mais  maintenant ,  puisque  le  plan  que 
nous  Tenons  de  mener  est  un  parallèle  à  Téquateur  solaire ,  œt  équa- 
teur  qui  passe  par  le  centre  du  soleil  aura  évidemment  son  équa- 
tion de  la  forme 

«  =  Ax  -4-^f , 

A  etB  étant ,  à  cause  du  parallélisme ,  les  même  que  nous  venons 
de  déterminer.  La  position  de  cet  équateur  sera  donc  ainsi  connue  ; 
et  si  Ton  nomme  /  son  inclinaison  sur  Técliptique  et  ZVla  longi- 
tude de  son  noeud  aussi  sur  Tédiptique ,  on  aura 


tang  /  =  y  A*  -4-  B* ,     tang  iy  =: —• 

B 

Ce^  résultats  étant  connus ,  il  est  facile  de  trouver  ia  de'cUnaison 
molaire  de  la  tache.  Par  l'axe  de  Técliptique  et  par  Taxe  de  Téqua- 
teur  solaire  qui  se  croisent  tous  deux  au  centre  du  soleil  ^  menons 
un  plan  ECZ  fig.  54 ,  et  soient  CZ  et  CE  ces  deux  axes  ;  désignons 
maintenant  par  R  le  point  où  Taxe  de  Fédiptique  est  rencontré  par  le 
parallèle  de  la  tache.  Si  de  ce  point  nous  menons  une  perpendicu- 
laire sm*  Taxe   de  rotation   CE  ^  la  distance  CQ  comprise  enue  le 
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centre  du  soleil  et  cette  perpendiculaire  ,  expximera  la  distance  Ûu 
parallèle  de  la  tache  au   cenu*G  du  soleil,   et  en   la  divisant  par  le 

CQ 

rayon  r'  de  la  surface  de  cet  astre  ,  le  rapport  — ;—  sera   le    sinu» 

r 

de  la  déclinaison  de  la  tache ,  relativement  à  Téquateur  du  soleil.  Or^ 
dans  le  triangle  CQR  ^  Tangle  en  C ,  formé  par  les  deux  axes 
de  Tcquateur  solaire  et  de  Técllptique  ,  est  le  même  que  l'angle 
des  deux  plans  qui  leur  sont  respectivement  perpendicukii*es ,  il  est 
donc  égal  à  /  ^  puisque  nous  avons  nommé  1  Tinclinaison  de  Péquateur 
solaire  sm*  récUptique.  Dans  ce  même  triangle,  la  distance  C^  es* 
aussi  connue  j  c'est  la  valeur  de  z  dans  Téquation  du  parallèle ,  quand 
ar  et  ;^  sont  nuls  j  elle  est  par  conséquent  égale  à  Z>  ou  à  z — ^x'-^  By\ 
D'après  cela ,  on  aura  CQ  =  Z>  cos  /,,  et  par  conséquent  ,  si  Ton 
nomme  d!  la  déclinaison  solaire  de  la  tache  \  on  aura  cette  expres- 
sion très-i  impie 

.    ^^       />cos/  .     ^         (z^Ax'^By') 

sm  a    = —    ou    sm  cT  =  ^        cos  /• 

r  r 

Lorsque  u4  et  B  auront  été  déterminés  par  trois  observations  de  la 
tache,  on  pourra  calculer  d'autres  coordonnées  x»t,^»t,  5»v,  de  cette 
même  tache  par  des  observations  subséquentes,  et  comme  elles  de- 
vront satisÊiire  encore  à  Péquation  du  même  parallèle  on  aura  pa- 
reillement 

/>  =  *!▼  —  AX^'T  —  i?jrIV  j 

On  verra  donc  si  la  valeur  de  D  ,  ainsi  déterminée ,  est  ou  n'est  pa* 
la  même  que  précédemment,  et  par  là,  on  jugera  si  la  tache  suit 
réellement  un  même  parallèle  solaire  ,  ou  si  elle  s'en  écarte  par  reflet 
de  quelque  cause  de  variation. 

Puisque  nous  connaissons  la  déclinaison  d"  dn  parallèle ,  son  rajon 
sera  /  cos  â'  ^  il  sera  donc  aussi  connu. 

La  corde  de  l'arc  de  ce  parallèle  compris  entre  la  première  ob- 
servation  et  la  seconde ,  a  poiu*  expression » 

{/ {x'  —  x"y  H-  (/'  —  y"y  -h  (s' —  z")*  ;    la    moitié  de     cette 

corde  divisée  par  le  ravon  du  parallèle  exprime  le  sinus  de  la  moitié 

de  Tanglë  décrit  par  la  tache  enire  les  deux  observations.  Ainsi  en 
nommant  cet  angle  A'  on  aura 

4  r  *  cosï  </'  : 
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L'angle  A'  sera  bien  facile  à  calculer  par  celte  formule.  Si  Ton 
nomme  pareillemeut  A"  Tangle  décrit  entre  la  première  observation 
et  la  troisième,  on  aura  de  même 

4  ''  "  ces*  a 

Soient  T' ^  T**.  les  intervalles  de  tenis  correspoudans  écoulés  entre 
la  première  et  la  seconde  observation  ,  ainsi  qu'entre  la  première  et 
la  troisième.  Si  Ton  nomme  T  le  tcms  de  la  rotation  totale  ,  supposée 
uniforme  ,  les  tems  étant  proportionnels  aux  arcs  dûcrics  ,  on  aura 

T^— ; >     OU  bien      T= -^ 

A  A' 

si  la  rotation  est  parfaitement  uniforme  ,  ces  valeurs  de  T  doivent 
s^accorder  exactement  ;  mais  cela  suppose  aussi  que  les  observations 
soient  parfaitement  exactes  ,  et  c'est  ce  qui  n'a  jamais  lieu.  Il  y  aura 
donc  généralement  une  différence  entre  ces  valeurs  \  on  prendra  une 
mojcnne  arithmétique  entre  elles  ,  et  on  la  regardera  comme  la  valeur 
de  T,  Mais  pour  savoir  jusqu'à  quel  point  cette  divergence  est  admissible 
et  attribuable  aux  erreurs  des  observations  ,  il  faudra  calculer  les^ 
valeurs  de  jT'  et  T"  qu'elles  donnent  comme  correspondantes  9\s%.  arc» 
A'  et  A"  \  puis  en  comparant  ces  iuter\ ailes  à  ceux  qui  ont  été 
réellement  observés ,  on  verra  en  quoi  ils  diffèrent-  Ensuite  ,  d'aprè* 
le  mouvement  apparent  de  la  tacbe  ,  relativement  au  centre  du 
disque  solaire  j  on  pourra  calculer  le  changement  que  Terreur  du 
tems  aurait  dû  produire  sur  les  différences  de  déclinaison  ou  d'as- 
cension droite  ,  observées  entre  le  centre  de  la  tache  et  celui  du 
soleil ,  et  l'on  Jugera  si  ces  changemens  sont  assez  faibles  pour  qu'on 
puisse  les  attribuer  aux  erreurs  inévitables  des  obscrvatibns. 

Pour  ne  laisser  aucun  nuage  relativement  à  l'emploi  de  ces  for*» 
mules  ,  je  les  appliquerai  à  un  exemple  ,  et  je  choisirai  pour  cela  . 
les  trois  observations  suivantes  de  M.  Mes&ier  qui  ont  été  déjà  cal- 
culées par  IJionis-du-Séjour ,  au  moyen  d'une  méthode  indirecte  et 
«xcessivcment  pénible.  Je  rapporte  ces  observations  telles  qu'elles  ont 
été  iaitesy  en  naesures  sexagésimales. 
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Dàtbs 
des  obsenrfttioiu* 


1 4  décembre  1777 
2a 


Tems  solaire 
apparent. 


iih.4i'.33" 
iil».35'.46" 
0^.10'.  18" 


DlPF^RBMCB 

en  tems  eatre  le  pat 
sage  du  premier  bor  ' 
du  «oleil  et  la  tachr 
au  fù  horaire. 


i'.5i".5 
o'.43".o 


d«i  dëclinaisoxu 
entre  le  bord  boréal 
du  soleil  et  la  tache. 


Il4'.^' 

21'.  3" 


En  supposant  l'obliquité  de  rédiptique  égale  à  a3o.a7'.47'' >  à 
cette  époque ,  les  élémens  du  lieu  du  soleil  aux  trois  instans  des 
observations  étaient: 


i««.  observation. 
s«.  observAtion. 
3«.   obserration. 


Longitude 
du  centre  du  0. 


8».aao.55'.io" 
8«.a5o.58'.i4" 
9*.  10.  5'. 36" 


Ascension 

droite 

du  ceutre  du  0. 


8«.320.I7'.I9 

8».  25°.  36'.  Sa' 
9«.  lO.ii'.Si" 


DiCLINAlSON 

du  centi-e  du  0 
australe. 


230. 16'. 25" 
230.41'.  6" 

23o.27'.3l" 


Une  erreur  de  quelques  secondes  sur  ces  longitudes  et  sur  Tobliquité  ne 
serait  d'aucune  conséquence ,  parce  qu'elle  se  reporterait  également  sur 
les  coordonnées  de  la  tacbe  ^  de  sorte  que  les  différences  de  ces  coor- 
données à  celles  du  centre  du  soleil  resteraient  les  mêmes  :  or  ,  c'est 
sur-tout  de  ces  différences  que  dépend  l'exactitude  des  cooixiounées 
héliocentriques . 

Maintenant ,  je  trouve   qu'aux  trois   instans  des   observations ,  le 
demi-diamètre  du  soleil  avait  les  valeurs  suivantes: 

A' =  16'. 17". II 
A"  =  16'.  17".  34 
A'"=  16'.  17".  62. 

Ces  valeurs  sont  exprimées  en  parties  de  grand  cercle  de  la  ^hère 
céleste  ;  pour  les  transporter  sur  les  parallèles  où  les  observations 
out  été  fiâtes ,  on  les  divisera  respectivement  par  les   cosinus  des 
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déclinaisons  correspondantes  du  centre  du  soleil ,  puis  on  les  retran- 
chera des  difFérences  d^ascension  droite  observées  entre  le  bord  an- 
lérieur  et  la  tache ,  cea  dififêrences  ayant  été  d''abord  converties  en 
arc.  Le  reste  de  la  soustraction  sera  la  différence  d'ascension 
droite  entre  le  centre  de  la  tache  et  celui  du  soleil  ^  ces  difîérences 
ajoutées  aux  ascensions  «droites  absolues  du  soleil  donneront  celles  de 
]a  tache.  Ou  opérera  de  même  sur  les  différences  de  déclinais9^• 
mais  conunc  Tobservation  les  donne  immédiatement  ei^,  parties  de 
grands  cercles  ,  il  faudra  employer  dans  la  soustraction  les  valeurs 
de  A* ,  ù!'  y  A*"  san^  aucune  réduction  \  on  aura  ainsi  ,  pour  les 
ascensions  di'oites  et  les  déclinaisons  successives  de  la  tache ,  les  va- 
leurs suivantes  : 


i'«.  observation. 
a«.  observation. 
3«.  observation. 


Ascension 
dirOUe  de  la  tache. 


8».aao.52'.a7".84 
8».a5o.46:,45".57 
9«.  io.4i'.3o''.3o 


DéCLiNAlSORS. 

lie  la  tache. 


a3«.  34.35".  89 
a3o.3i'.  ir.66 
a3o.32'.i6^.38 


Ayec  ces  yaleurs  et  la  même  obliquité  a3o  .  27'  .  "47''  dont  nous  avons 
déjà  fait  usage ,  on  pourra  ,  en  employant  les  foi-mules  de  la  page  58 ,  cal- 
culer les  longitudes  et  latitudes  géocen triques  de  la  tache,  ÈVst-à-dire| 
les  valeurs  de  /  et  de  a  dans  les  trois  observations.  Ou  trouvera  ainsi' 


!'•.  observation. 
tt«.  dMervatioB. 
3*.  observation. 


Longitudes 

géoo.  de  la  tache  , 

ou  valeurs  de  /. 


8».a3o,  9.a9".i5i 
8».a6o.  7'. 43". 59a 
9».  o«.59.  8". 256 


Excès     - 
de  la  longitude 
du  soleil , 
ou  X  —  /. 


—  i4'.i9''.i5i 

—  9'. 29". 59a 
4-  6'. 27". 744 


l.ATiTtIBES 

de  la  tache  y 

ou  valeurs  de  A, 

australes. 


—  7'.a6".6aa 

—  6:.4i".48S 
-4%4îi".63a 


£n    substituant    ces    valeurs   el    celles    de    A  y   A\    A"  dans  nos 
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formules ,  nous  aurons  les  coordonnées  héliocentriques  de  la  tache  dons 
ses  trois  positions  successiyes,  on  trouve   aiiihi 

x':_-»-r'.o,889094i09  x". -i-r'. 0,62887(5498  x^r-r'.o,4ii55-oi8 
y=-»-  '-0,029240944  y -H-r. 0,661242838  /"^H-r'.  0,864712679 
J5'=--r'.o,456790925     ai"-— /'. 0,408982004    *'"- —r'. 0,28 7908420 

En  subsliluant  c^s  xaleui-s  dans  Téqnation  du  parallcle  que  décrit 
Jâ  tache,  on  trouve  les  deux  conditions  suivantes 

—  0,04780892'   =  -^.0,260217611  —  B  0,631996^94 

—  o,i6888a5o4  =  ^.i^oo65i  127  —  B  0,835466735  , 

qui  donnent  pour  y/,  B,  Z>,  les  valeurs 

wrf =—  0,110469684     5  =  4-  0,050162979    2>  =  —  r'. 0,559455268. 

On  aura   ensuite   la   longitude   du  nœud  de   réquateur    solaire  et 
ton  inclinaison  sur  rëcliptique   par  les  formules 


^ 


tang  iV  =  —  — -  >      teng  /  =  y  ^=»  -»-  j«» , 
B 

qui,  dans  le  cas  actuel  donnent 

iV  =F  74o.43'.4i",    /  =  6«».3i'.57". 

Cette  Tûleur  de  iV  est  la  L-ngitude  du  nœud  ascendant ,  c'est-à- 
dire,  de  celui  par  lequel  les  taches  passent  quand  elles  icicent  h 
plan  de  récU  li  jue  en  montant  vers  le  pôle  boréal.  Cela  est  facile  à 
voir  d'après  Téquatiou  de  l'équateur  solaire  qui  est  en  jgénéial 

z  =r  Ax  +  Bjr  , 

car  les  râleurs  précédeDtes  àe  A  et  B  donnent 

-4  =  —  tang  i  sin  iV ,    ^=  H-  tang  / cos  iV. 

jeu  les.  .substituant  dans  Texpressictn  générale  de  2,  elle  devient 

X  -zzy  tong  /  cos  iV  —  Jf  tang  /  sin  iV. 

Maintenant,  supposons  que  j:,^,  a  appartiennent  à  un  point  dontlk 
longitude  hélioceutrique  soit  v ,  et  dont  la  distance  au  centre  dtt 
ioleil ,  projetée  sur  le  plan  de  Técliptique ,  soit  %  5  dans  cette  sup- 
position on  aura 
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^  r=  ç  cos  f  ,     ^  =  ç  sin  p  , 
par  •  conséquent 

r  =  ç  tatig  /  .  sin  (f  —  iV)  , 

e'c8t-à-<lire  que  z  deviendra  positive  qunnd  la  lon<^itnde  v  du  point 

que  Ton  considère  commencera  à  surpnsser  la  Icm^itude  iV  du  nœud* 

Dans  ce  cas ,  le  point  que  Ton  considère  sera  dans  la   pirtic  boréale 

de  iVcliptique  ;   au   coniraire  ,  si  u   est  un  peu    |.lns  petit   que  iV, 

z  sera  négative  et  le  point    se  trouvera   dans  la  partie  australe.  Ce 

sont  précisément  là  les  caractères  qui  distinguent  le  nœud  ascendante 

Les  résultats  précédens  donneront  la  déclinaison  solaire  de  la  tache 

par  la  formule 

D  cos  / 
sin  cf  '  = r — -  » 


et  Ton  trouvera  *        ' 

<?':=  —  aoo.55'.24". 

la  valeur  de  sin  d'  étant  négative ,  la  déclinaison  est  australe  ;  c'est 
pourquoi  je  lui  ai  donné  le  signe  négatif.  On  trouvera  de  même  les 
angles  A\  A'\  décrits  par  la  tache  autour  de  l'axe  de  rotation  au 
moyen  des  formules 

Sm»  ^Jl  -^  — ;;- * 

l^r^  cos'  a 

»..|^=  (r'-x->..Kr-r")'-KV-^n' . 

qui  donneront 

A  =  43«».i'.5i'',    A":=.  II a». 39'. Sa". 

IjCS  intervalles  corresponJans  Z"  jT",  déduits  des  observations  et 
convertis  en  tems  mojen  sont 

ou  en  réduisant  tout  en  fraction  décimale  de  jour 
T'=  ai. 99705,     T"  =:*6Ko2275w 

Pour  obtenir  ces  intervalles  exprimés  ainsi  en  tems  moyen  ,  il  faut 
prendre  d'abord  les  intervalles  de  tems  apparent  qui  sont  donnés 
immédiatement   par  les  observations ,   et    les  augmeucer  dje    —^  à 
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raison  de.So'^  pour  24  lieures,  parce  que ,  k  cette  époque^  le  jour 
solaire  yrai  était  plus  long  de  3o''  que  le  jour  solaii-e  moyen ,  aYe« 
ces  Taleurs  on  calculera  le  tems  T  de  la  toution  par  les  formules 

^       3600.T'             ,.        _        36oo.T" 
T= -; — »     ou  Lien    Tz= ;; , 

ce  qui  donnera 

^     T=a5),0734,    ou  bien    T=a5,6366. 

Ces  résultats  diffèrent  dW  demi-jour  ;  mais  le  second  mérite  plus 
de  confiance  ,  comme  étant  déduit  d'un  plus  grand  arc  ^  ainsi ,  pour 
en  prendre  la  moyenne,  il  convient  d'avoir  égard  à  cette  circons-» 
tance  :  à  cet  effet,  je  les  ferai  entrer  dans  le  résultat  moyen,  pro- 
portionnellement tt  rétendue  des  jircs  A'  A'\  c'esi^-à-dire  dans  le 
rapport  de  i  à  a  f  ,  ou  de  2  à  5*  En  multipliant  ainsi  le  premier 
par  2 ,  le  second  par  5  ,  et  divisant  leur'  somme  par  7 ,  on  aura 
le  tems  moyen  de  la  ilotation  qui  sera 

T=  25J,4756  =  25i  .iih.a4'.5i^ 

Il  £iudra  maintenant  examiner  jusqu'à  quel  point  ce  résultat  repré- 
sente les  observations  ^  pour  cela  ,  on  en  déduira  la  valeur  des  tems 
T*  T'*,  en  le  mettant  dans  les  formules 

T  =  — — >     T"  = 


36o<»  36oo 

on  trouvera  ainsi 

,   T'rsSJ. 04510,     T"=;7J. 972365 

et  en  les  comparant  aux  intervalles  observés  que  nous  avons  donnés 
plus  haut ,  on  verra  que  Terreur  du  premier  est  +  o j  ,04807  on 
1^.9'. iS",  et  celle  du  second  —  oJ,o5o39  ou  —  1^.12'. 34".  Exa- 
minons Teffet  que  ces  erreurs  peuvent  produire  sur  les  différences 
d^ascenaion  droite  et.  de  déclinaison  observées  entre  le  centre  de  la 
tache  et  celui  du  soleil.  En  comparant  d'abord  les  deux  premières 
observations  qui  sont  séparées  IHule  de  Tautre  par  un  intervalle  de 
trois  jours ,  on  voit  que  la  différence  d^ascension  droite  a  varié  dans 
rintervalle ,  de  20"  de  tems ,  et  la  différence  de  déclinaison  a  varié  de 
yS"  de  degré:  ainsi  proportionnellement  pour  ili.9'.i3''5  la  prenwèi-e 
changerait  de  o",32,  et  la  seconde  ^e  i",i7  ,  c'est-à-dire  ,  qu'il  aurait 
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tuffi  de  se  tromper  de  ces  quantités  sur  la  première  obserTAtion ,  01» 
sur  la  seconde  ,  ou  en  partie  sur  -l'une  et  en  partie  sur  l'autre  ,  pour 
avoir  une  erreur  de  1^.9'. 1 5''  sur  la  durée  totale  de  la  rotation  de 
k  tache  dans  l'interralle  des  observationi.  En  opérant  de  mémo 
sur  l'iotervalle  de  tems  compris  entre  la  première  observation  et 
la  tvoisièiùe  ,  on  trouvera  que  l'erreur  —  iï».ia'.34"  répood  à  une 
.  erreur  de  0^,56  en  tems ,  sur  la  difiG^rence  d'ascension  droite  et  à 
i'',a9  sur  la  différence  de  déclinaison  observées.  Ces  quantités  sont 
trop  petites  pour  que  l'on  puisse  en  répondre,  en  observant  des 
taches  dont  il  fiiut  déternnner  le  centre  par  estimation ,  et  dont 
les  contours  ,  peu  réguliers  et  mal  terminés ,  éprouvent  souvent  des 
variations  considérables  d'un  jour  à  Fauire.  Les  résultats  auxquel» 
nous  sommes  parvenus  peuvent  donc  être  regardés  comme  repré- 
sentant bien  les  observations  dont  nous  sommes  partis ,  et  la  petitesse 
des  erreurs  qu'ils  supposent  dans  ces  observations  prouve  la  bonté 
de  ces  dernières.  Si  l'on  peut  espérer  de  pousser  plus  loin  l'exac- 
titude, c'est  en  combinant  un  très>grand  nombre  d'observations  d'une 
même  tache  ou  de  plusieurs  taches  différentes  par  la  méthode  des 
équations  de  condition. 

En  effet ,  pour  donner  encore  ici  un  exemple  de  l'application  de 
cette  méthode  féconde,  supposons  que  l'on  eut  seulement  deux  autres 
observations  d'une  tache  du  soleil  ,  soit  de  la  précédente  ,  soit  de 
toute  autre ,  on  pourrait  en  déduire  également  les  coordonnées  hélio- 
centriques  x  ,  y^,  z^,  x^^,  jr,^y  z^^,  auxquelles  je  mets  les  acceus  en 
bas  pour  les  distinguer  de  celles  dont  nous  venons  de  faire  usage. 
Maintenant ,  l'équation  du  plan  décrit  par  cette  tache  parallèlement 
k  l'équateur  solaire  serait  nécessairement  de  la  forme 

AetB  seraient  les  mêmes  que  nous  venons  de  déterminer,  mais  Z/ serait 
différent ,  puisqu'il  dépendrait  de  la  déclinaison  solaire  de  la  tache. 
Xies  coordonnées  héliocen  triques  des  deux  positrons  observées  devant 
satisfaire  à  cette  équation ,  Ton  aurait  comme  tout-à-l'heurc 

z„^Ax,-\-By^^^iy', 
par  conséquent  en  éliminant  D' , 
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Si  les  valeurs  de  A  et  H  que  nous  avons  trouTées  plus  h^xn 
étaient  parfaitement  exactes ,  et  si  les  observations  qui  donnent  le» 
nouvelies  coordonnées  héliocenuiques  étaient  par&itement  exactes 
aussi ,  cette  équation  se  trouverait  satisfaite  ,-  et  la  videur  numérique 
du  premier  membre  se  trouverait  précisément  égale  à  celle  du  se* 
cond,*  mais  cela  ne  saurait  arriver  ainsi  que  par  un  hasard  extraor- 
dinaire et  tout-à-fait  invraisemblable.  Ainsi  Ton  doit  s'attendre  en 
général ,  qu'en  vertu  de  toutes  les  causes  d'erreurs  que  nos  élémens 
et  les  observations  comportent  ,  Téquaiioti  précédente  ne  sera  satis- 
Êiite  qu'à  très-peu  de  chose  près.  Soient  donc  ^  '  et  B'  les  cor- 
rections que  nos  élémens  comportent,  en  sorte  que  les  vrais  coef- 
ficiens  de  Téquation  du  plan  de  Féquateur  solaire  soient  A  '\-  A'  ^ 
B  -h  B'  au  lieu  de  A  et  B  que  nous  avons  tix)uvés  d'abord.  En. 
substituant  ces  valeurs  dans  l'équation  de  condition  précédente,  elle 
pourra  se  mettre  sous  cette  forme 

^\^-^J + ^'ir-rJ = *,-*.-  ^i^.  -  ^  J  --  i5  (  j,-/,j- 

le  second  membre  est  tout  connu  ,  et  peut  se  réduire  en  nombres.  En 
le  représentant  par  C,  nou$  aurons  simplement 

A'{x,-xJ  +  B'(y-y„)  =  C. 

c'est  une  équation  de  condition  entre  les  erreurs  A' ^  B*  de»  deux 
élémens  A  et  B  que  nous  avons  adoptés.  Chaque  couple  d'observa- 
tions d'une  même  tache  donnera  une  équation  de  ce  genre  où.  A'  et 
B'  seront  les  m«^mes.  Quand  on  aura  formé  un  très-grand  nombre 
de  ces  équations,  so't  avec  les  observations  d'une  même  tache,  soit 
avec  des  observations  de  taches  différentes ,  faites  dans  des  posi- 
tions diverses  du  soleil ,  de  manière  à  donner  aux  coefQciens  des 
erreurs  des  valeurs  irès-difïerentes  ;  on  combinera  toutes  ces  équa- 
tions par  la  mrthode  générale  que  nous  avons  expliquée  plus  haut  dans 
le  texte  ,  pnge  191 ,  et  l'on  obtiendra  ainsi  la  position  de  l'éqnaieur 
solaire  a^ec  toute  la  précision  que  sa  détermination  comporte. 

Pour  Élire  Taiiplication  de  cette  méthode  à  un  exemple  ,  je  choi- 
sirai*^ lés  deux  observations  suivantes  de  M.  Messier,  qui  sont  faites 
sur  les  mCmes  taches  que  les   précédente:;. 
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Dates 
des  observations. 


18  décembre  1777 

24 


Tems  solaire 
apparent. 


11^. 4a'.  10" 

0^.48'.  27" 


DirF^RBNCK 

en  tpmt  entre  le  pas- 
sage du  premier  burd 
du  soleil  et  la  tacLe 
au  fil  horaire. 


i'.Sq'.o 
o'.iq'.o 


DirriâRBNCB 

des  dërlinaisons 

"litre  le  bord  bor^aft 

u  soleil etla  tache. 


aa'.4r 


En  supposant  toujours  Tobliquité  de  Técliptique  ëgale  à  33«.a7'.47" 
comme  dans  les  obscrvaiions  précédentes  ,  on  avait  aux  iostans  de 
ces   observations 


Obserr.  du  18 

a4 


LoNGlTrDE 

du  centre  du  0. 


8*.  260.59. 39" 
9».  30.  9'.3o" 


AscENsioir 

droite  du  centre 

du  0. 


8».  260. 43'.  a5".  677 
9».  30. aC Sa''.  481 


Decliiiaisoii 

du 'centre  du  0 

australe. 


a3o.25'.43".843 
23o.25'.3i".o3o 


à  ces  mêmes  instans ,  le  demi-diamètre  apparent  du  soleil  avait  pour 
valeur 

Le  18  .  ..    .  16'.  17". 42, 

avec  ces  valeurs  et  les  difîérences  des  déclinaisons  et  d'ascension 
droite  observées ,  on  peut  calculer  la  déclinaison  et  Pascension  droite 
de  la  tache  >  on  trouve  ainsi 


Le  18 

24 


Ascension 
droite  de  la  tache. 


8».  260.50'.  25". 437 
9».  3o.i3'.3i".94i 


Déclinaison 
de  la  tache  australe. 


230.32'.  14". 423 
23o.3o'.io".32o 
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Avec  ces  valeurs  et  PobUquité  a3o.a7'.47"}  on  peut  calculer  let 
longitudes  et  latitudes  de  la  tache,  on  trouvera 


Le  18 
24 


Longitude 

géecent.  de  la  tache  j 

ou  valeur  de  /. 


8«.270.  6'.ia'.6o9 
9».  20. 57'. ay". 728 


Excès 

de  la  longitude 

du  ©, 

ou  L  —  /. 


6'.3r.6o9 
12'.  2". 272 


Latitude 

de  la  tache , 

ou  valeurs  de  A, 

australe. 


—  e'.2i" 

—  4'.a3" 


Avec  ces  données ,  on  peut  calculer  les  coordonnées  héliocentriques 
de  la  tache  pour  ces  deux  positions;  on  trouvera  ainsi 


Le  18 

24 


X 

r 

4-  ^^  0,4440^0^^ 
^r'.  0,769660610 

-4- r'. 0,807029791 
+  r'.  0,579386905 

—  0,889252016 

—  0,268207088 


et  en  combinant  successivement  ces  valeurs  et  les  précédentes  avec 
celles  qui  correspondent  à  la  première  position  de  la  tache  ,  on  en 
tirera  les  quatre  équations  de  condition  suivantes,  que  je  désignerai 
par  les  caractéristiques  (i)  ,  (2) ,  (3) ,  (4) , 

(0  •  •  .4-^.0,2602176105 — -B'. 0,63 19968940  =  6, 

(2)  .  .  .  +  ^ .  0,4450435485  -^  Jï .  0,7777838470  =  4-  o,oo5o79994 , 

(3).  .  . -4. ^'.i,3oo65ii267—jB'. 0,8354667353  =  0, 

(4).  .  . +^.1,6587544185— -B'. 0,5501409605  =  4- 0,011 252o33, 

A'  et  B'  sont  les  erreurs  de  A  et  de  B»  On  a  employé  pour  ces 
«oefliciens  les  valeurs 

-/^  =  —  0,110469584 ,      -B  r=  -4-  0,030162979  , 

que  nous  avons  déterminées  plus  haut  par  trois  observations.  Cest 
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pour  cela  qae  led  seconds  mcDibres  des  ëcpations  (i)  et  (5)  sont 
nuls  j  car  ces  équatious  viennent  des  mêmes  observations  qui  on» 
déterminé  A  et  B ,  et  ainsi  elles  doivent  être  satis&ites  par  leurs 
valeurs.  A'  et  B'  sont  supposés  être  additifc  à  ^  et  k  B,  c'est-à- 
dire  ,  que  les  vraies  valeurs  de  ces  coefficient^  seront  A  ^^  A'  et 
B-^B\ 

Puisque  nous  avons  quatre  équations  dé  condition  et  seulement 
deux  inconnues  ,  il  £iut  combiner  nos  équations  de  ^  la  manière  la 
plus  Êivorable  à  la  détermination  de  ces  inconnues. 

Je  remarque  d^abord  que  ^'  a  un  coefficient  presqu'égal  dans  les 
équations  (i)  et  (4) ,  tandis  que  Celui  de  A*  est  fort  petit  dans  la 
première  et  fort  grand  dans  la  seconde  y  ainsi ,  en  retranchant  cet 
deux  équations  Tune  de  Fautre ,  le  coefificient  de  B*  deviendra  fort 
petit ,  et  celui  de  A'  rester»  encore  fort  grand.  Cette  combinaison 
sera  donc  propre  à  déterminer  A\  Je  remarque  que  la  même  chose 
arrivera  si  j'ajoute  ensemble  les  équations  (3)  et  (4),  et  que  je  re- 
tranche de  leur  somme  celle  des  équations  (i)  et  {p)  j  j^aurai  donc 
ainsi  les  deux  équations 

(4)-(i)...., +^.i,3985368o8+5'.o,o8i855934=+o,oiia52o33 

(3)+(4)  -  (i)  -(a)...•f•v4'.a,a54I44386^^-5'.o,024 1 73045=4-0,00617^090. 

Cette  combinaison  sera  très -propre  à  déterminer  A*  exactement; 
mais  elle  serait  très -peu  propre  k  déterminer  B\  Pour  avoir- cette 
dernière  ,  j'ajoute  ensemble  les  équations  (a)  et  (3)  ,  et  de  leur 
somme  je  retranche  l'équation   (4)  j  f  ai  ainsi 

(a) -4- (3)  -  (4).. .+-^.0,086949^^57— 5'.  1 ,063109622 = —o,oo6i7ao90. 

Maintenant,  je  traite,  ces  trois  'équations  précisément  comme  celles 
qui  nous  ont  servi ,  pag.  4^7  du  premier  volume ,  pour  déterminer 
le  coefScient  de  la  réfraction.  Je  détermine  d'abord  A'  et  B^  pac 
les  deux  premières  seulement  ,  mais  je  ne  compte  que  sur  la  valeur 
de  A',  à  cause  des  petits  coef6ciens  dont  B  '  se  trouve  affecté ,  et 
qui  ,  devenant  diviseurs  de  la  valeur  qu'on  en  tire  ,  aggrandissent 
considérablement  les  erreurs  dont  les  autres  termes  de  l'équation 
peuvent  être  affectés  \  maitf  par  une  raison  contraire ,  la  valeur  de 
A'  doit  ^tre  peu  affectée  de  ces  erreurs  j  je  la  substitue  donc  dans 
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la  iroisième  équation  qni  doit  déterminer  B%  et  j'ai  ainsi  une 
Valeur  beaucoup  plus  exacte  de  cette  quantité.  Cest  donc  cette 
valeur  qu'il  faut  employer  dans  les  deux  preraicres  équations  j  je 
Vy  substitue  ,  et  j'en  tire  deux  valeurs  de  ^*  qui  ne  s''accordent 
plus  tout-à-fait  ensemble  j  mais  j'en  prends  la  moyenne  ,  et  avec 
cette  mojrnne  ,  je  calcule  de  nouveau  /?'  :  après  deux  approxinui- 
tioos  de  ce  genre  ,  je  m^arréte  aux  valeurs  suivantes , 

^'  =  +  o,oo5i6225o  ,    ^'=r  4-  0,006620920  ; 

«t  en  ajoutant  ces  valeurs  à  celles  de  ^  et  de  ^  que  nous  ayons 
employées,  j'en  déduis  les  suivantes  : 

w^  =  — .  0,105307080  ,     B  z=  -h  0,036785898  , 

qui  étant  déduites  de  Tensemble  des  observations,  doivent  être  cou-* 
sidérées  comme  plus  exactes. 

Avec  ce3  valeurs  et  celles  des  coordonnées  de  la  tache  dans  sef 
positions  successives ,  rien  n'est  plus  facile  que  de  calculer  le  coef- 
ficient constant  D  qui  détermine  la  déclinaison  solaire  du  parallèle 
décrit  par  la  tache  j  car  puisqu'on  a  ,  en  général  , 

z  =  Ax  -f-  Bj'  4-  /> ,     on  aura     D  ==  z  —  ^x  —  Bjr^ 

et  en  calculant  successivement  D  par  chacune  des  observations ,  oa 
verra^  jusqu'à  quel  point  elles  s'accordent  pour  donner  à  la  tache 
une  orbite  plane.  On  trouve  ainsi,  les  valeurs  suivantes  ,  que  je 
désignerai  par  les  numéros  des  obser\ations  dont  elles  dérivent. 


Valeurs  de  Z>. 

KXCÈS 

des  valeurs  de  D 
sur  la  moyenne. 

Oscillations 

de  la  déclinaison 

solaire    de  la   tache 

autour  de  la 

moyenne. 

Z)'    =  —  o,3642388o4 

—  0,003187289 

-ii'.43" 

i>"   =  —  0,367079962 

—  0  000546c  91 

^    l'.if 

D'"  =  -  0,372176068 

-4-  0,004749965 

+  17.27" 

Div  =  —  o,363o6577o 

-  o^oo436o323 

-.16'.  0" 

/>v  =--0,370569872 

-+•  0,003143779 

+  11'.  3a* 
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Cet  écarts  n'ont  rien  de  régulier ,  et  iU  sont  èe  moitié  pli»  petit* 
que  oeux  que  nous  aTooi  trooTés  en  calcnlnit  iei  obetrvations  du  i8 
et  du  24  )  P*^  "*i^*  premières  déterminations.  Par  oetle  raison ,  nos 
dernières  valeurs  paraissent  préférables  :  en  les  employant  et  les  in- 
troduisant dans  les  formules  données  plus  h«iut,  on  trouva 

Ijongitude  du  nœud  ascendant  de  Té- 

quateur  solaire iVr=      70«.44''44" 

IncUuaison  sur  l'édiptique >  /=       6o.ai'.53'' 

Déclinaison  solaira  de  la  tache.  .    ••  «Tss-^ai^.ftS'.  y  nvstraU* 

On'  trouve  ensuite  ks  arcs  décrits  entre  la  premiètc  observation 
«t  les  suivantes  j  qui  auront  pour  valeurs 

43o.io'.57* 
570.45'.  5" 

i4i».a9'.34% 

Comme  ces  diverses  positions  de  la  tache ,  an  moins  telles  que  l'ob* 
servation  les  donne ,  ne  sont  pas  exactement  dans  le  plan  du  pa- 
rallèle ,  à  cause  des  erreurs  que  les  observations  comportent ,  on 
doit  s^attendre  que  ces  différens  arcs  ne  donneront  pas  exactement 
la  même  durée  pour  la  rotation  entière  ;  il  £iut  donc  employer 
de  préférence  les  observations  qui  étant  les  plus  éloignées ,  comprennent 
le  plus  grand  intervalle  >  et  peuvent  donner  la  révolution  entière  plus 
exactement.  Nous  prendrons  ainsiH^  arcs  parcom-us  entre  la  première 
observation  et  chacune  des  deux  dernières  :  ces  arcs  sont 

1 1 3» .  i4' .  ao"  ,    i4i<> .  29' .  34"  5 

les  intervalles  de  tems  anoyen  qui  j  correspondent  sont 

8J.oi».a8'.45''  =  8j. 02276,    loJ.i^.ii'.SS"  =  ioJ,o4994- 

La  durée  de  la  roution  déduite  du  premier  arc  est....  !i5J.5o53 
>  du  second  ....  25)  .5700 

En  multipliant  le  premier  résultat  par  8  ,  le  second  par  10,    et 

2.  ib 
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divisant  la  somme  par  i8,  on  ama  mi  résulut  moyen,  où  diâCun' 
des  deux  arcs  influera  proportionnellement  au  nombre  de  jours  qu^il 
comprend  ^  on  trouTe  ainsi 

T=  a5j.  54127. 

Sans  doute ,  pour  obtenir  cette  déterniinaiion  avec  toute  Texactitudc 
désirable,  il  faudrait  pouvoir  observer  encore  de  plus  longs  inter- 
valles ,  revoir  une  même  tacbe  après  une  révolution  entière ,  ou 
combiner  ensemble  un  nombre  très-cônsidérable  d'observations.  On  a 
cet  avantage  pour  la  lune  ,  dont  les  tacbes  sont  fixes  ,  et  Ton  peut 
avec  succès  employer  là  méthode  précédente ,  pour  déterminer  la 
positioD  de  son  équateur.  Cette  méthode  peut  également  servir  pour 
déterminer  Féquateur  des  planètes  sur  lesquelles  on  peut  observer 
des  taches  constantes  j  il  Êiut  seulement  faire  aux  formules  quelques 
modifications  légères  ,  pour  les  appliquer  à  ce  problême.  Nous 
indiquerons  plus  tard  ces  modifications  ,  ou  plutôt  elles  se  pré- 
senteront d'elles-mêmes,  quand  nous  aurons  expliqué  les  lois  des 
mouvemens  des  planètes  ^  mais  dès  à  présent ,  Tapplication  que  nous 
venons  de  faire  nous  a  conduits  à  un  résultat  utile ,  et  nous  a  offert 
un  exemple  de  l'emploi  des  équations  de  condition.  On  verra  bientôt 
que  les  formules  établies  dans  cette  note  nous  deviendi-ont  utiles  dans 
beaucoup  d'autres  circonstances ,  et  qu'elles  serviront  à  rendres  claire» 
et  évidentes  des  déterminations  qu'il  serait  difficile  de  comprendre 
sans  leur  secouis. 


Digitized  by  VjOOQ  iC 


PHTSIQV'S.  aji 


CHAPITRE    XIT. 

De  r Inégalité  des  jours  et  des  saisons  dans 
les  différens' pays  de  la  Terre. 

i49-  Keyenoi^s  n^aîntenant  sur  la  terre,  et  puisque  la 
présence  du  soleil  a  tant  d'influente  sur  ses  productions  , 
servons»- nous  des  connaissances  que  nous  venons  d'ac- 
quérir pour  l'étudier  sous  ce  nouveau  rapport.  Comparons 
les  divers  aspects  qu'elle  présente  à  cet  astre  ,  dans  ses 
différentes  positions  :  peut-être  cette  comparaison  nous 
conduira-t-elle  à  des  rapprocheinens  curieux. 

Remarquons  d'abord  que  nous  ne  pouvons  pas  fixer 
la  trace  du  plan  de  l'écliptique  sur  la  surface  terrestre^ 
comme  nous  y  avons  déjà  marqué  celle  de  l'équateur* 
L'équateur  est  perpendiculaire  à  l'ave  de  rotation  de  la 
sphère  céleste  :  •  en  tournant  avec  elle ,  il  ne  change  pas 
de  position  par  rapport  à  la  terre  ,  qu'il  coupe  toujours 
dans  les  mêmes  points.  L'écliptique  ,  au  contraire  ,  est 
oblique  à  l'axe  de  l'équateur  :  il  est  fixe  dans  le  ciel  , 
mais  mobile  par  rapport  à  la  terre  :  en  tournant  avec 
la  sphère  céleste  ,  il  coupe  nécessairement  la  terre  dans 
des  points  différens  ,  et  la  trace  qu'il  y  forme  est  per- 
pétuellement variable  (*). 


(*)  On  décrit  ordinairement  la  trace  de  récliptique  sur  les  globes 
destinés  à  Tétude  de  la  géographie ,  et  on  la  fait  passer  par  les  points 
^ù  réquateur  coupe  le  prenûcr  méridien.  Cet  usage  a  un  ti'ès-grand 
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Cependant  nous  pouvons  fixer  la  limite  de  celte  trace, 
et  dëtermîrïcr  la  partie  de  la  terre  oîj  elle  reste  toujours 
comprise  pendant  la  rotation.  Elle  est  bornée  an  midi 
et  au  nord  par  deux  parallèles  terrestres,  correspondans 
aux  tropiques  du  capricorne  et  du  cancer.  Si  Ton  conçoit 
une  ligné  droite ,  menée  du  centre  de  la  terre  à  deux 
points  opposés  des  tropiques  célestes  ,  et  qu'on  fasse 
tourner  la  terre  Uur  son  axe ,  cette  droite  restant  fixe  , 
elle  tracera  sur  la  surface  terrestre  les  deux  parallèles 
dent  il  s'agit,  el  auxquels  on  a  conservé  ks  noms  qui 
leur  correspondent  dans  le  ciel.  Tous  les  lieux  qui  y  sont 
•itués  ont  un  des  points  des  tropiques  célestes,  à  leur 
zénith,  et  leur  latitude  est  égale  à  Tobliquité  de  réclip- 
tique  ,  ou  à  a.&'^jO'j ,  en  négligrant  les  décimales  ulté- 
rieures. Ces  conditions  suffisent  pour  les  reconnaître. 

i5o.  Le  tropique  du  cancer^  ou  tropique  boréal  ^  traverse 
b  partie  septentrionale  de  l'Afrique ,  sort  au  sud  du  mont 
Atlas  ;  passe  k  Syène  en  Ethiopie,  traverse  la  Mer  Ronge ^ 
passe  au  nord  de  la  Mecque  ,  entre  dans  Pinde  au  sud  du 
golfe  Persique  ,  la  travierse  ,  et  sort  du  continent  par  les  ^ 
côtes  de  là  Chine  ;  de  là,  se  prolongeant  dans  la  mer  du 
Sud,  il  vient  retrouver  l'Am«érique  septentrionale  à  l'ex- 
trénxité  australe  de.  la  Californie.  Enfin,  il  sort  dans  le 
golie  di|  Mexique ,  et  va  se  terminer  sur  la  côte  occiden- 
tal^ d^  l'Afrique  ^  non  Ipin  dçs  aies  Canaries. 

i5i.  IjC  tropique  du caprîcotTief  ou  tropique  austral^  coupe 
la  pointe  australe  de  l'Afrique  et  de  Vî\c  de  Madagascar,  Il 
traverse  toute  la  mer  des  Indes ,  Jusqu'à  la  Nouvelle-Hol- 


înconTenient  :  l'élève  peut  croire  qu'en  effet  la  irace  de  récliptiqua 
est  fixe  aux  points  marqua  sur  le  globe ,  tandis  qu'elle  est  réelle- 
ment variable. 
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lande.  Après  avoir  qnittë  cette  terre,  il  s^ëtend  sur  U 
mer  du  Sud ,  dans  tonte  sa  largeur  ,  traverse  PAmé'- 
rique  méridionale  au  pays  du  Paraguay,  et  va  rejoindre 
l'Afrique  en  passant  sur  l'Océan.  La  très-grande  partie 
de  ce  tropique  passe  sur  jdes  mers.  En  généra)  la  partie 
australe  du  globe  contient  beaucoup  moins  de  terres 
abandonnées  par  les  eaux  que  n'en  contient  la  partie  sep« 
tentrionale. 

i52.  Il  est  encore  utile  pour  la  géographie  physique  ^ 
de  distinguer  sur  la  surface  de  la  terre  deux  petits  cercles 
analogues  aux  cercles  polaires  célestes.  Si  l'on  fait  tourner 
la  terre  sur  elle-même ,  dans  le  sens  du  mouvement  diurne. 
Taxe  de  l'écllptique  restant  fixe ,  cet  axe  tracera  sur  sa 
surface  les  parallèles  dont  il  s'agit.  Les  lieux  qui  y  sont 
situés  ont  un  point  des  cercles  polaires  k  leur  zénith  ;  leu^ 
latitude  est  donc  égale  à  la  déclinaison  de  ces  cercles; 
ou  à  73,9.3.  C'est  le  complément  de  l'obliquité  de  l'éclip- 
tique  à  l'équateur.^ 

iS3.  Le  cercle  polaire  boréal  ou  aretiçm  ,  trairers* 
rislande  dans  l'Océan  septentrional  ;  il  s'étend  sur  cet 
océan  vers  l'est,  entre  da?i5  la  Norwège,  passe  i  l'extré- 
mité nord  du  golfe  de  Bethuie ,  de  là  traverse  la  Russie 
asiatique  ,  le  Détroit  du  nord;  et  après  aroiv  pa^  sur 
des  contrées  inconnues  de  l'Amérique  septentrionale  , 
franchi  le  détroit  de  Davis ,  une  partie  du  Groenland  ^ 
il  rentre  en  Islande  sur  lui--méme., 

154.  Le  cercle  polaire  austral  ou  antarctique  ^  est  dé-i 
fendu  de  tous  cotés  par  des  glaces  perpétuelles  ,  et  l'on 
n'a  pas  pu ,  jusqu'à  présent ,  en  approcher. 

i55.  Généralement ,  l'héipisphère  aus|.cdl  d(  la  terre 
paraît  plus   froid   que  l'hémisphèi-e  .b.QréaL  JLa   ceintura 
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de  glace  qui  environne  le  pôle  arctique  ne  sVtend  guère 
qu'à  LO**  de  distance  en  latitude;  celle  du  pôle  antarcti- 
que, s'étend  à  plus  de  ao''  ;  et  les  énormes  glaçons  qui  s'en 
détachent ,  voyagent  jusqu'au  65'.  degré  et  même  jusqu'au 
55*.,  ce  qui  est  à-peu-près  la  latitude  de  Boulogne  et 
d'Abbeville.  La  même  proportion  se  soutient  de  part  et 
d'autre  pour  les  terres  que  les  eaux  ont  abandonnées  ; 
et  des  contrées,  telles  que  la  Terre  de  Feu,  situées  dans 
l'hémisphère  austral,  à  la  même  latitude  que  la  France, 
y  sont  couvertes  de  neiges  éternelles.  Nous  verrons,  plus 
loin ,  ce  que  l'on  a  pensé  sur  la  cause  de  cette  différence. 

Les  deux  cercles  polaires  et  les  deux  tropiques  par- 
tagent la  surface  de  la  terre  en  cinq  bandes ,  que  l'on 
nomme  zones ,  et  qui  sont  aussi  distinctes  les  unes  des 
autres  par  leur  position  à  l'égard  du  soleil ,  que  par  la 
variété  de  leurs  productions  et  de  leur  température. 

i56.  Pour  bien  saisir  ces  variétés,  suivons  la  marche 
du  soleil  d'un  tropique  à  l'autre  ,  et  comme  la  chaleur 
qu'il  répand  ne  dépend  que  de  son  élévation  et  de  la 
durée  de  sa  présence  ,  il  nous  suffira  i  dans  cette  re- 
cherche, d'avoir  égard  à  son  mouvement  en  déclinaison. 
.  Le  soleil  i,  à  cause  de  sa  grandeur,  éclaire  à-la-fois  plus 
de  la  moitié  de  la  terre  ;  car  on  prouve ,  par  les  éclipses 
de  lune ,  que  l'ombre  terrestre  a  la  forme  d'un  cône  très- 
alongé.  Mais  les  rayons  de  ce  cône  se  croisent  sous  un 
si  petit  angle  ,  qu'on  peut  n'en  pas  tenir  compte  dans  ces 
considérations  générales,  et  regarder  les  rayons  solaires 
comme  absolument  parallèles.  Alors ,  si  l'on  conçoit  une 
ligne  droite ,  menée  du  centre  de  la  terre  au  centre  du 
suleîl ,  le  plan  perpendiculaire  à  cette  droite  séparera  ^ 
sur  la  surface  terrestre ,  la  partie  éclairée  de  la  partie 
otsGure.  Le  cercle  qui  forme  cette  limite  s'appelle  le 
cercle  dHlhimination. 
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Supposons  maintenant  le  soleil  au  tropique  austral , 
en  S*  Jig.  35.  Alors  le  rayon  CS  fait  avec  Péquateur 
CE  un  angle  de  ^6^,07  égal  à  l'obliquité  de  Fécliptique. 
Le  cercle  d'illumination  II'  fait,  avec  lie  même  plan,  uo 
angle  ICE  de  loo* —  26% 07  ou  78% 98,  égal  au  complé- 
ment de  cett^  obliquité.  Ainsi ,  le  parallèle  IP  est  le  cercle 
polaire  arctique ,  et  i'P  est  le  cercle  polaire  antarctique. 
Maintenant,  si  Ton  fait  tourner  la  terre  autour  de  Taxe 
AB  de  Téquateur  ,  pour  représenter  l'effet  du  mouve- 
ment diurne ,   voici  ce  qui  arrivera  : 

L'équatenr  EQ  sera  à  moitié  dans  la  lumière  et  à  moitié 
dans  l'ombre  :  la  durée  du  jour  y  sera  égale  à  celle  de 
la  nuit. 

Tous  les  points  situés  depuis  le  pôle  boréal  B  jusqu'au 
cercle  polaire  arctique  IP^  n'auront  pas  de  jour. 

Tous  les  points  situés  depuis  le  pôle  austral  A  jusqu'à» 
cercle  polaire  antarctique  PP^  n'auront  pas  de  nuit. 

"Lti  parallèles  intermédiaires  entre  ces  deux  extrêmes  , 
auront  la  nuit  p]us  longue  que  le  jour ,  ou  le  jour  plu» 
long  que  la  nuit ,  selon  qu-'ils  seront  situés  au  nord  ou 
au  midi  de  l'équateur. 

£pfin  ,  cette  position  du  soleil  sera  le  solstice  d'hiver 
pour  les  parallèles  du  nord  ,  situés  au-delà  A^s  tropiques  , 
ce  sera  le  solsUce  d'été  pour  ceux  du  midi. 

A  mesure  que  le  soleil  s'avance  vers  l'équateur, ^^.  36^ 
le  cercle  d'illumination  //'  s'avance  vefi  les  pôles  :  il 
abandonne  un  peu  le  cercle  polaire  austral  Pp' ,  dont 
une  partie  se  trouve  plongée  dans  l'ombfe  ;  il  découvre', 
au  cojitiaire ,  le  cercle  polaire  boréal  Pp'j  qui  commence 
à  appercevoîr  le  soleil.  Par  l'effet  de  ce  changement,  les 
jours  croissent  pour  les  peuples  du  nord ,  ils  diminuent 
pour  ceux  du  midi. 
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Généralement  le  parallèle  boréal  qui  commence  à  voir 
le  jour,  a  sa  distance  polaire  égale  à  la  déclinaison  du  bord 
supérieur  du  soleil ,  c'est-à-dire  à  la  déclinaison  du  ceiitre, 
moins  le  demi-diamètre  apparent  ;  ti  le  parallèle  austral 
qui  commence  à  voir  la  nuit ,  a  sa  distance  polaire 
égale  à  celle  du  centre  du  soleil ,  plus  le  demi-diamètrè 
apparent.  11  est  évident  qu'il  faut  employer  ici  la  décli* 
naison  apparente,  c'est-à-dire  affectée  de  la  réfraction 
moins  la  parallaxe  à   l'horison. 

Parvenu  dans  le  plan  de  l'équateur ,  ^^,  ^Ji'le  soleil 
éclaire  la  terre  d'un  pôle  à  l'autre ,  et  les  jours  sont  par- 
tout égaux  aux  nuits  ;  c'est  l'instant  de  l'équinoxe. 

Bientôt  cet  astre ,  en  s'avançant  vers  le  tropique  bo- 
réal ,  abandonne  tout-à-fait  le  pôle  austral  ,  qui  se 
trouve  plongé  dans  l'ombre  ;  il  éclaire  entièrement  le 
pôle  boréal  :  alors  celui-ci  a  des  jours  sans  nuits  ,  et 
l'autre  des  nuits  sans  jour  :  l'égalité  se  maintient  cons- 
tamment à  l'équateur.   Voy.  ^g.  38. 

Cet  état  progressif  continue  jusqu'à  ce  que  le  soleil 
arrive  aq  tropique   boréal ,  Jig.  89. 

Alors  tous  les  points  situés  depuis  le  pôle  boréal  jus- 
qu'au  cercle  polaire  arctique  ,  ont  des  jours  sans  nuits. 

Tous  les  points  situés  dépuis  le  pôle  austral  jusqu'au 
cercle  polaire  aiitarctiquc ,   ont  des  nuits  sans  jour. 

Les  parallèles  intermédiaires  ont  le  jour  plus  long  que 
la  nuit ,  ou  la  nuit  plus  longue  que  le  jour,  selon  qu'ils 
sont  situés  au  nord  ou  au  midi  de  l'équateur ,  qui  con-^ 
serve  toujours  l'égalité. 

C'est  l'instant  du  solstice  d'été  pour  les  parallèles  du 
nord  ,  situés  au-delà  du  tropique  ;  c'est  le  isolstice  d'hi\'^r 
pour  ceux  du  midi. 

Ces  phénomènes  sont  opposés  à  ceux  que  présente  la 
position  du  soleil  ^   dans  le  tropique  austral*   En  r^ve^ 
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Qant  vers  ce  tropique,  les  mêmes  apparences  se  reproduisent 
en  sens  contraire ,  par  les  mêmes  degrés  (^*), 

La  zone  comprise  entre  les  deux  tropiques,  a  toujours 
le  soleil  presque  à*-plomb,  La  chaleur  y  est  excessiTe , 
et  c'est  pour  cela  qu'on  la  nomme  zone  toriide  ^  c'est- 
à-dire  ,  brûlée.  C'est  là  que  la  nature  déploie  toutes  ses 

f*)  n  est  Êicile  de  calculer  ,  eM  f^én^ral ,  la  durée  du  jour  et  cel]« 
de  la  nuit  dans  un  lieu  quelconque  de  la  terre  et  pour  un  instant 
quelconque  de  Tann^  ,  quand  on  connaît  la  latitude  du  lieu  el 
la  déclinaison  du  soleil.  En  effet ,  considérons  le  triangle  sphëriqud 
formé  par  trois  rayons  visuels  menés  de  l'observateur  au  zénilh ,  à 
Tastre  et  au  pôle,  à  l'instant  où  l'astre  parait  sur  Thorison.  Dans 
ce  triangle ,  on  connaît  les  trois  côtés ,  savoir  ^  la  distance  du  pôle 
au  zénilh  que  je  nomme  D  ,  la  distance  polaire  de  Pastre  que  jo 
f^omme  A  ,  enfin  ,  la  dislance  de  Faslre  au  zénith  à  riiistant  oit 
il  se  lève ,  distance  que  je  nommerai  Z  ,  et  qui  est  é^nle  à 
lOQO -h  réfraction  —  parallaxe.  Avec  ces  données,  on  peut  calculer 
l'angle  horaire  P ,   opposé  au  côté  Z ,  au  inoyan  de  la  formule 

.     .   n       l/sîn4  r;^-».  A-  />)sin^  (Z  ^  D  ^  A  ) 

SUifP=:|/  ^  ,  ■  ^ Lé 

W  bia  A  .  siu  D 

L^angle  P  réduit  en  tcms  ,  fera  connaître  le  tcms  qui  s'écoule  deptiîA 
Tinsiant  du  lever  de  Tastre  jusqu'à  son  passage  au  méridien.  Cest 
la  moitié  du  tems  que  Pasti-e  reste  au-dessus  de  Thorison^  par  cette 
raison  ,  cet  arc  P  est  appelé  ,  en  astronomie  ,   Vatc  semi^diume. 

En  mettant ,  dans  celte  formule,  pour  Z,  A.et  />  leurs  valeurs ^ 
on  trouvera  la  valeur  de  P  ,  et ,  par  conséquent  ,  la  durée  du 
jour  solaire  dans  le  lieu  et  pour  l'époque  que  l'on  aura  considérés. 
On  trouverait ,  par  la  même  formule ,  l'arc  semi-diurne  d'un  astre 
quelconque. 

Le  même  tri.inglc  sphériquc  que  nous  venons  d'cmplojer  peut 
servir  encore  à  déterminer  le  point  de  Fhorison  où  le  soleil  se  lève 
et  se  couche  chaque  jour  dans  un  lieu  donné  ^  car  puisque  Veîi^l 
de  la  réfraction  et  de  la  parallaxe  se  porte  tout  entier  dans  les  verti- 
caux ,  rpD^le    formé  au    zt'niih ,   entre    le  plan    du  méridien  et  1« 
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richesse^  :  les  animaux ,  les  plantes  ,  et  même  les  subs^ 
tances  inorganiques ,  y  sont  douées  des  plus  vives  cou- 
leurs. On  y  trouve  les  fruits  les  plus  savoureux. 

Au  contraire,  les  régions  comprises  depuis  les 'pôle* 
jusqu'aux  cercles  polaires ,  ne  voient  jamais  le  soleil  que 
sous  une  très-grande  obliquité.  Elles  ont  de  longs  inter- 
valles de  jours  et  de  nuits  ,  et  sous  le  pôle ,  il  n'y  a 
dans  l'année  qu'un  jour  et  une  nuit  de  six  mois.  Le  froid 
est  excessif  dans  ces  contrées  ;  elles  sont  stériles  et  presque 
inhabitables  ,  même  du  côté  du  pôle  boréal.  On  les  nomme 
les  zones  glaciales. 

verdcal  de  l'astre  ,  à  Tinsunt  où  il  le  lève  ,  est  précisément  Fazimulh 
du  point  de  Thorison  où  il  semble  se  lever.  Soit  donc  A  cet  azi- 
muth  ,  compté  du  nord  :  il  est  oppose  au  côté  A  dans  notre  trlingle  j 
ainsi  on  aura 

riT."'  _f  r-  1/"''°  ^  C^  -*-^--Q)  ""  HA  +  iP--Z)  . 
*  r  êinZ  sin  D 

Xc  complément  de  l'angle  .A  s'appelle  V amplitude  ortwe  de  t astre , 
quand  on  le  compte  ver»  le  levant  ,  et  V amplitude  occase ,  quand 
ou  le  compte  vers  le  couchant.  Ce  sont  les  distances  du  lever  et  du 
coucher  de  Tastre  aux  points  d'est  et  d'ouest. 

On  pourrait  trouver  encore  une  expression  plus  simple  de  Fazimuth 
A.  en  considérant  le  triangle  sphérique  rectangle  formé  par  les  trois 
rayons  visu(  Is  menés  à  Tastre  ,  au  pôle  et  au  point  ^ord  de  la  mé- 
ridienne ,  à  l'instant  même  où  l'astre  paraît  sur  Thorison.  Car  dans 
ce  trianfjle ,  la  distance  polaire  apparente  A'  sera  Phypotkénuse ,  et 
Fazimuth  A ,"  ou  4'arc]  de  l'horison  qui  le  mesure ,  sera  un  des  côtéi 
de  l'angle  droit  j  on  aura  donc  ainsi 

.   cos  A' 

cos  A  =■ — — 

sinZ> 

Mais  pour  employer  cette  expression ,  il  faudrait  corriger  U  distance 
polaire  vraie  A  de  l'effet  que  produit  sur  elle  la  réfraction  et  la  parai* 
laxe ,  afin  d'obtenir  la  valeur  de  A'  j  de  sorte  que  le  calcul  par  l'autre 
Ibrmulc  devient  encore  plus  simple. 
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Les  pays ,  tels  que  notre  Europe  ,  intermédiaires  entre 
les  tropiques  et  les  cercles  polaires,  ne  recevant  jamais 
le  soleil  sous  une  trop  grande ,  ni  sous  une  trop  petite 
obliquité ,  et  n'étant  point  exposés  à  de  longues  alterna- 
tives de  jour  et  de  nuit ,  conservent  une  température 
moyenne ,  qui  leur  a  mérité  le  nom  de  zâius  tempérées. 

iSy.  Il  existe  toutefois  plusieurs  causes  qui  tendent  à 
diminuer  la  longue  obscurité  des  régions  polaires.  D'abord 
la  plus  petite  portion  visible  du  disque  du  soleil  suffit  pour 
répandre  le  jour.  Ainsi  le  jour  Commence  lorsque  le 
centre  du  disque  du  soleil  est  encore  abaissé  sous  l'ho- 
rison  de  <^'*,J29,  c'est-à-dire,  d'une  quantité  presque  égale 
à  son  demi-diamètre.  Cette  circonstance  ajoute  plusieurs 
^  jours  au  tems  où  le  soleil  est  visible ,  sous  les  cercles  polai- 
res. Les  réfractions  augmentent  encore  cet  effet ,  et 
d'autant  plus  qu'elles  sont  considérables  dans  ces  pays 
glacés ,  où  l'air  se  trouve  condensé  par  le  froid.  Une 
autre  cause  doit  les  accroître  encore ,  c'est  la  congéla- 
tion presque  habituelle  de  la  surface  du  sol ,  qui  rend 
le  décroissemcnt  de  la  densité  de  l'air  très-rapide  à  de 
petites  hauteurs.  Ces  circonstances  réunies  doivent  souvent 
produire  des  réfractions  extraordinaires  qui  rendent  le 
soleil  visible  beaucoup  plutôt.  C'est  ce  qu'observèrent  , 
en  1597,  trois  Hollandais  qui,  s'étant  avancés  jusqu'au 
84**  de  latitude  boréale ,  se  trouvèrent  pris  par  les  glaces , 
et  furent  forcés  de  passer  l'hiver  à  la  Nouvelle-Zemble. 
Après  trpis  mois  d'une  nuit  continuelle  j  le  froid  étant . 
devenu  terrible,  le  soleil  reparut  un  instant,  à  midi,  sur 
l'horisoh  ,  quatorze  jours  plutôt  qu'ils  ne  l'attendaient  à 
cette  latitude  ,  et  il  continua ,  depuis  cette  époque  ,  à 
s'élever  de  plus  en  plus;  relation  qui,  si  elle  est  véritable, 
suppose  une  réfraction  considérable ,  et  pour  le  moins 
égale  à  4?, 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


a84  astronomie 

Le  crépuscule,  plus  long  dans  ces  contrées  que  ^^ns. 
les  nôtres,  y  maintient  encore  une  faible  lueur,  qui  les 
garantit  d'une  obscurité  totale.  Pour  concevoir  cet  effet, 
il  faut  savoir  que  le  crépuscule  ne  cesse  d'être  sensible,  que 
quand  le  soleil  est  abaissé  sous  Fhorison  d'environ  ao^.  Oa 
estime  cette  limite  par  expérience ,  en  obser^'ant  le  tcms  qui 
s'écoule  depuis  le  coucher  du  soleil  jusqu'à  l'instant  où 
l'on  peut  voir  les  petites  étoiles  à  la  vue  simple.  Si  donc 
on  mène  un  plan  parallèle  à  l'horison,  et  qui  passe  à 
20**  au-dessous  du  centre  de  la  terre ,  le  crépuscule  sera 
sensible  jusqu'à  ce  que  le  bord  supérieur  du  soleil  ait 
atteint  ce  plan.  Supposons-nous  maintenant  placés  au  pôle 
boréal ,  designé  par  B  ,  Jig.  /^o  ;  nous  avons  Féquateur  à 
l'horison  :  le  soleil  restera  visible  tant  que  son  bord  supé-» 
rieur  élevé  par  la  réfraction  moins  la  parallaxe  sera  au^ 
dessus  de  ce  plan,  nous  le  perdrons  de  vue  quand  il  passera 
au-dessous  ;  mais  le  crépuscule  nous  éclairera  encore  , 
tant  que  cet  abaissement  sera  moindre  que  :jo°.  Or,  le  plus 
grand  abaissement  du  soleil  a  lieu  quand  cet  astre  arrive 
au  tropique  austral ,  éloigné  de  26^,07  de  l'équateur. 
Ainsi  en  comptant  seulement  1**,  i  pour  le  demi-diamètre 
du  soleil,  plus  la  réfraction  moins  la  parallaxe  à  l'ho- 
rison ,  il  n'y  aura  d'obscurité  totale  au*pôle  ,  que  dans  le 
tems  employé  par  le  soleil  pour  parcourir  26**, 07— ao* — 1°,  i 
ou  environ  S^  avant  et  après  le  soLitiçe ,  ce  qui  fait  seulement 
70  jours,  au  lieu  des  six  mois,  de  nuit  qui  auraient  eu 
lieu  sans  cette  circonstance.  Cette  durée  sera  beaucoup 
moindre  ,  si ,  au  lieu  de  nous  supposer  an  pèle ,  nous 
nous  plaçons  sur  quelque  parallèle  plus  rapproché  du  cercle 
polaire,  et  sur  lequel  les  hommes  puissent  habiter  (*). 

(*)  Prêtions  pour  exemple  un  parallèle  boréal.  Soit  D  sa  distance 
9U  pôle  boréal  de  Téquateur.  S'il  n''y  avait  ni  réfraction  ui  parallaxe , 
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1 58.  De  plus ,  lorsque  la  lune  passe  au  nord  de  IVquateHr^ 
elle  tourne  constamment  autour  du  pôle,  et  les  habita ns 
des  régions  polaires  l'apperçoivent  toujours  sur  Thorison , 


ce  parallèle  oommencerait  &  éire  ida'tré  qiUBd  lu  dëdinaison  /  du 
soleil  y  lupposée  australe  ,  diminuée  de  fon  demi-diamètre  apparent  d  ^ 
égalerait  la  disunce  D  du  pôle  au  zénith  y  c''eft-à-dire ,  quand  on 
aurait 

D  =  jv  — </,    d'où  Ton  tire    /=Z>  +  <f, 

et  il  finirait  d'hêtre  éclairé  qui^nd  le  soleil  reprendrait  cette  même 
déclinaison.  En  cherchant  dans  les  tables  du  soleil  les  deux  époques 
de  ce  phénomène ,  et  prenant  leur  différence  ,  on  aurait  lé  tems  de 
Tannée  pendant  lequel  ce  parallèle  se  trouve  éclairé.  Le  complément 
de  cette  quantité  à  la  durée  d^une  année  tropique  ,  donnerait  le 
tems  pendant  lequel  le  parallèle  se  trouve  plongé  dans  la  nuit. 

Mais  à  cause  de  la  réfraction  et  de  la  parallaxe ,  il  faudra  employer 
au  lieu  de  i^ ,  la  déclinaison  appaiente  #  -*~  réf.  -f*  parall.  ,  ce  qu- 
donnera 

/>=i^»'</— réf.-4-parall.,  par  conséquent  / r:l> H- </-t-réf'— parall.^ 

enfjn ,  si  l'on  veut  tenir  compte  aussi  du  crépuscule ,  il  &udra  encore 
mettre  l  —  2C^  au  lieu  de  S"  dans  Téquation  précédente,  et  Tépoque 
à  laquelle  la  lumière  du  crépuscule  commencera  à  devenir  sensible 
k  midi ,   sera  donnée  par  Téquation 

2>=:i'-</-ao*>-réf.+parall.,  par  conséquent ,  J^Z>-lr<?-4-ao*-l-réf,-paran, 

La  réfhiction  augmente  donc  la  valetir  de  l ,  pour  laquelle  la  nuit 
finit  et  le  jour  commence  ^  elle  accroU  donc  la  durée  du  tems  pen- 
dant lequel  le  parallèle  se  trouve  éclairé  ^  le  crépuscule  augmente 
encore  cet  effet,  en  ajoutant  ^o^  à  cette  déclinaison. 

Dans  tous  ces  calculs  ,  la  réfraction  «t  la  parallaxe  doivent  être 
prises  Tune  et  Fàntre  à  Thorison  ^  mais  la  valeur  de  la  première  , 
variant  avec  la  température  et  la  pression  atmosphérique ,  peut  acc/« 
lérer  ou  retarder  Tépoque  à  laquelle  le  parallèle  commence  à  revoir 
la  lumière. 
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comme  ils  volent  toujours  le  soleil  quand  il  s'approch^ 
du  tropique  boréal. 

Enfin  j  un  grand  nombre  de  météores  ignés ,  tels  que 
des  aurores  boréales  et  des  globes  de  feu  très-fréquens , 
jettent  encore  quelques  lueurs  sur  ces  contrées  sauvages. 

159.  Puisque  j'ai  commencé  à  parler  du  crépuscule^ 
il  ne  sera  pas  hors  de  propos  de  donner  quelques  détails 
sur  ce  sujet.  Soit  0,  fig.  4i  9  l'observateur  placé  sur  la 
terre ,  et  considéré  comme  étant  au  centre  de  la  sphère 
céleste;  soit  ABH  l'horison,  -EÇ  l'équateur,  HEEP  le 
méridien,  et  A'B'C  le  cercle  crépusculaire  ,  abaissé  sous 
l'horison  de  2.0^,  Le  crépuscule  ne  cessera  que  quand  le 
soleil  aura  atteint  cette  limite  ;  mais  il  ne  l'atteindra  pas 
toujours  dans  le  même  tems.  £n  efTet,  en  faisant  abs- 
traction des  inégalités  de  son  mouvement  propre,  qui  sont 
ici  de  peu  d'mportance  ^  cet  astre  décrit  le  même 
nombre  de  degrés'  en  tems  égal ,  sur  quelque  parallèle 
qu'il  se  trouve.  Or  les  arcs  A  A' ,  BB\  CO  contiennent 
des  nombres  de  degrés  dlfférens  ;  d'abord  parce  qu'ils  sont 
inégaux  en  longueurs  ,  et  en  second  lieu  parce  que  les 
longueurs  des  degrés  y  sont  inégales.  Ces  deux  causes 
se  contrarient  mutuellement  :  en  effet ,  si  Ton  considère 
un  parallèle  austral  situé  très-près  de  Féquateur  ,  il 
est  facile  de  voir  que  l'accroissement  de  la  déclinaison 
australe  tend  d'abord  à  diminuer  la  longueur  de  l'arc 
AA^ .  Car  le  parallèle  devenant  austral  ,  les  plans  de 
l'horison  et  du  cercle  crépusculaire  le  coupent  plus  près 
de  son  centre  que  s'il  était  boréal.  L'arc  AA^  inter- 
cepté par  ces  plans  leur  devient  moins  oblique,  et 
comme  leur  plus  courte  distance  est  toujours  la  même, 
la  longueur  des  arcs  interceptés  diminue  avec  leur 
obliquité.  Mais  d'un  autre  côté ,   à  mesure  que  la   décli- 
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ïiaison  augmente ,  le  rayon  du  paralUle  diminue , 
et  le  nombre  de  degrés  devient  plus  grand  sur  la  même 
longueur.  On  sent  donc  qu'il  doit  ^  exister  un  parallèle 
sur  lequel  la  compensation  se  fait  de  la  manière  la  plus 
avantageuse  ;  c^est  lui  qui  donne  le  plus  court  crépuscule. 
Le  calcul  fait  voir  que,  pour  Paris,  ce  parallèle  est  sitif^ 
un  peu  au-delà  de  Féquateur ,  à  7^61  de  déclinaison 
australe.  Lorsque  le  soleil  se  trouve  sur  ce  parallèle,  le 
crépuscule  est,  à  Paris,  de  oi,0743  (1^,47'  sex.  )• 
Cette  durée  varie  pour  les  différens  lieux.  Mais  le  plus 
court  de  tous  les  crépuscules  possibles  a  lieu  à  Téquateur 
au  tems  de,  Féquinoxe  ;  il  est  de  oi,o5o  (1*^,12').  Le 
plus  long  crépuscule  ,  au  contraire  ,  a  lieu  au  solstice 
d'été,  pour  toUs  les  pay|É|de  la  terre  qui  ont  la  sphère 
oblique ,  c'est-à-dire ,  pour  lesquels  l'axe  de  l'équateur 
est  incliné  à  l'horison  ;   à  Paris,  sa  durée  est  de  o%iio4 

Je  ne  puis  donner  ici  la  démonstration  de  ces  résultats 
qui  supposent  l'usage  de  l'analyse  infinitésimale  ;  d'ail- 
leurs tous  les  problêmes  que  l'on  peut  se  proposer  sur 
la  durée  du  crépuscule  sont  de  pure  curiosité  ,  et  ne 
sont  susceptibles  d'aucune  exactitude.  3^  durée  même , 
élément  principal  de  ces  calculs  ,  n'est  qu'une  évalua- 
tion arbitraire  que  chacun  peut  augmenter  ou  diminuer, 
selon  la  force  de  sa  vue.  Enfin  les  variations  de  tempé- 
rature et  de  pression  atmosphérique  en  condensant  ou 
en  dilatant  l'atmosphère  ,  y  apportent  de  très-grandes 
variations ,  qui  deviennent  même  sensibles  dans  l'inter- 
valle d'un  jour;  car  généralement  le  crépuscule  du  çoir 
est  plus  long  que  le  crépuscule  du  matin.  Par  toutes 
ces  raisons,  on  doit  peu  regretter  que  nous  ne  soyons  , 
pas  entrés  dans  de  plus  grands  détails  sur  ce  sujet. 

160.  Les  observations  du  crépuscule  font  connaître  la 
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hauteur  de  l'atmosphère ,  ou  plutôt  celle  ies  particule* 
d'air  dont  la  densité  est  encore  assez  grande  pour  nous 
renvoyer  une  lumière  sensible.  En  effet,  soit  C^Jig.  42, 
le  centre  de  la  terre  ,  O  l'observateur  placé  à  sa  surface  ^ 
et  SH  la  direction  des  rayons  solaires  à  la  fin  du  crépus- 
cule, c'est-à-dire  ,  lorsque  l'angle  S'CH'^  qu'ils  forment 
avec  l'horison  ,  est  de  2o\  Alors ,  les  dernières  molécules 
de  l'atmosphère  qui  nous  renvoient  la  lumière ,  sont  à 
l'horison  en  H;  et  le  rayon  lumineux  Sli^  qui  les  éclaire  ^ 
fest  tangent  à  la  terre.  Ainsi,  en  menant  le  rayon  CO 
et  la  sécante  CH •,  l'angle  O'CO  j  égal  à  H'CS'^  sera  de 
20** ,  et  HCO  sera  de  i  o*.  Or ,  si  l'on  cherche  dans  les 
tables  trigonômétriques  la  sécante  de  lo*,  on  la  trouve 
égale  à  1,01  ,  le  rayon  étant  pris  pour  unité.  La  flèche 
GH  est  donc  égale  à  la  centième  partie  du  rayon  terrestre^ 
6u  à  60000  mètres ,  en  prenant  simplement  6000000 
mètres  pour  la  longueur  de  ce  rayon.  Ainsi,  les  couches 
supérieures  de  l'atmosphère  sont  élevées  au  moins  de  6000a 
mètres.  Comme  les  observations  sur  lesquelles  ce  résultat 
repose  ne  comportent  pas  une  grande  exactitude ,  on 
ne  peut  le  regarder  que  comme  une  limite.  C'est  pour 
cela  que  j'ai  négligé  les  fractions  dans  le  calcul ,  et  par 
la  même  raison,  je  n'ai  point  eu  égard  aux  réfractions 
atmosphériques,  qui  cependant  influent  sur  la  durée  du 
crépuscule,   et  le  prolongent  de  quelques  instans. 

161.  Au  reste,  ce  que  notis  venons  dédire  sur  les  li- 
tnites  du  crépuscule  ,  n'est  applicable  qu'aux  plaines  ;  il 
paraît  que  sur  le  sommet  des  hautes  montagnes ,  la  clarté 
réfléchie  par  l'atmosphère  ,  est  beaucoup  plus  longtems 
sensible  ;  non  pas  à  la  vérité  qu'elle  vienne  des  couches 
mêmes  où  l'on  est  placé ,  car  leur  densité  est  au  contraire 
très-faible  à  ces  hauteurs  :  mais  elle  est  réfléchie  par  la 
masse  d'air,  épaisse  et  profonde  ,  qui  borde  l'horison  de 
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toutes  parts.  Pendant  plusieurs  nuits  que  Saussure  passa 
sur  une  montagne  des  Alpes ,  qui  a  3435  mètres  de  hau- 
teur, et  que  Ton  nomme  le  Col  du  Géant,  il  vit  tout 
le  contour  de  Phorison  ceint  d'une  lueur  pâle ,  mais  dis- 
tincte ,  qui  durait  depuis  le  coucher  jusqu'au  lever  du 
soleil  ;  quoique  cet  astre ,  au  milieu  de  la  nuit,  se  trouvât 
abaissé  bien  au-dessous  des  limites  ordinaires  du  cré- 
puscule ,  puisqu'il  se  trouvait  alors  à  plus  de  5o* 
sous  l'horison.  M.  de  Humboldt  a  observé  une  lueur 
semblable  du  haut  du  volcan  d'Antisana.  On  a  sup- 
posé que  ce  phénomène  était  produit  par  des  vapeurs 
phosphoriques  répandues  dans  l'air;  mais  dans  le  travail 
sur  les  réfractions  extraordinaires  dont  j'ai  parlé  dans 
le  premier  livre  ,  j'ai  prouvé  par  le  calcul  qu'un 
décroissement  de  densité  de  l'air  ,  un  peu  plus  rapide 
que  celui  qui  a  lieu  ordinairement  dans  les  couches 
inférieures  de  l'atmosphère,  suffit  pour  produire  cet  effet, 
et  pourrait  même  ramener  ainsi  jusqu'à  l'observateur, 
placé  sur  le  sommet  d'une  montagne  ^  la  lumière  infléchie 
de  l'hémisphère  opposé  du  ciel.  Nous  remarquerons  plus 
loin  un  phénomène  analogue  produit  par  la  même  caust 
dans  les  éclipses  de  lune. 


'9 
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CHAPITRE   XV. 

De  la  Température  de  la  Terre. 

162.  Quand  on  réfléchît  sur  la  diversité  des  êtres  qtiî 
peuplent  notre  globe  terrestre ,  et  sur  la  multitude  des 
végétaux  qui  y  croissent ,  on  est  étonné  que  ces  modi- 
fications infinies  puissent  résulter  de  la  seule  différence 
de  la  température  dans  les  divers  lieux.  Aussi  les  phy- 
siciens se  sont-41s  beaucoup  attachés  à  étudier  une  cause 
s^ussi  étendue  et  au&si  générale. 

On  ne  £iit  d'abord  aucun  doute  que  le  soleil  «e  soit 
la  source  de  cette  chaleur  qui  féconde  la  terre  ;  cepen- 
dant quelques  phénomènes  semblent  indiquer  au  premier 
coup-d'œil  que  notre  globe  a  aussi  une  chaleur  propre , 
et  indépendante  de  la  présence  du  soleil.  On  sait  que 
la  température  se  maintient  constamment  la  même  dans 
les  souterrains  à  27  ou.  3o  mètres  de  profondeur  (80 
ou  100  pieds).  Passé  ce  terme,  on  ne  ressent  ni  les  grands 
froids  de  l'hiver,  ni  les  chaleurs  brûlantes  de  l'été.  On 
a  aussi  observé  que  les  amas  de  glaces  qui  recouvrent  cer- 
taines montagnes  des  Alpes,  se  fondent  continuellement 
par  le  pied ,  lorsqu'elles  sont  assez  épaisses  pour  préserver 
du  froid  extérieur  le  terrain  sur  lequel  elles  reposent  ;  et 
de  dessous  ces  glaciers  sortent  des  courans  d'eau  vive  qui 
coulent  même  pendant  l'hiver. 

Quelques  physiciens  ont  cru  voir  dans  ces  phénomènes 
les  traces  d'un  ancien  état  d'embrasement.  Selon  eux, 
c'est  par  Peffet  d'iyi  refroidissement  très-lent  que  la  surface 
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At  la  terre  est  parvenue  à  la  temptrature  actuelle  ;  et 
^intérieur  de  la  masse,  expose  à  une  déperdition  moins 
considérable,  a  conservé  une  cbaleur  plus  grande ,  qu'ils 
appellent  la  chaleur  centrale  y  et  à  laquelle  ils  atlribuent 
les  effets  que  nous  venons  de  rapporter. 

D'autres  philosophes ,  frappés  de  Tordre  qui  règne  dana 
l'univers ,  oè  tout  paraît  disposé  pour  un  état  durable  ^ 
ont  cherché  la  raison  de  ces  mêmes  faits  dans  une  cause 
permanente  ,  et  ils  ont  vu  qu'on  peut  également  les  expli- 
quer par  la  seule  action  longtems  prolongée  de  la  chaleur 
solaire. 

Chaque  année ,  le  soleil  envoie  k  la  terre  une  cer^ 
taine  quantité  de  feu.  Si  ce  feu  s'accumulait  sans  cesse , 
la  température  ^'élèverait  à  proportion ,  et  la  terre  serait 
depuis  longtems  embrasée.  Mais  une  grande  partie  se 
dissipe  insensiblement  dans  l'espace  ;  car  c'est  un  fait  cer^- 
tain  que  l'air  n'arrête  pas  la  chaleur  qui  rayonne  dans 
tous  les  sens  ,  en  s'exhaiant  des  c^rps  échauffés.  La  pert^ 
qui  résulte  de  ce  rayonnement ,  augmente  avec  la  tem- 
pérature ,  et  lui  est  proportionnelle.  Ces  deux  causes 
contraires  ^  agissant  peut-être  depuis  des  milliers  de  siècles  , 
ont  dû  porter ,  depuis  Iqngtems ,  la  terre  ,  au  degré  df 
température  qu'elle  pouvait  atteindre.  Alors  il  s'est  établi' 
un  certam  équilibre  entre  -la  chaleur  qui  vient  annuel-^ 
lement  du  soleil ,  et  celle  qui  se  dissipe  anaueUement* 
De  là  l'état  constant  et  dviraUe  de  la  température. 

Tous  les  points  de  la  surface  terrestre  ne  sont  pas 
placés  dans  des  situations  également  favorables  pour  rece- 
voir l'action  du  soleil.  Par  exemple  ,  les  pays  qui  se 
trouvent  entre  les  tropiques,  sont  plus  fortement  i^cbaufFës 
que  les  pôles.  La  quantité  de  chaleur  rayonnante  qu'ils 
éipettent  dans   l'espace  ,   est  donc  également   variable , 
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puisqu'elle  est  proportionnelle  à  leur  température;  lldoit 
donc  s'établir  à  la  longue  des  différences  dans  la  tempéra-* 
turc  de  la  surface  de  la  terr€  pour  ces  différens  points; 
c'est  ce  que  l'observation  confirme.  Il  est  connu  que  dans 
certains  lieux  de  la  Sibérie,  la  terre  ne  dégèle  jamais  ; 
et  en  Egypte,  au  contraire  ,  à  plus  de  60  mètres  de 
profondeur  (200  pieds),  la  température  a  été  trouvée 
de  22<*,5  du  thermomètre  centigrade  (*)  :  tandis  qu'à 
Paris,  qui 56  trouve  intermédiaire  entre  ces  deux  extrêmes, 
la  température  des  caves  de  l'Observatoire  se  maintient 
constamment  à  12.^,  La  table  suivante  montre  avec  un 
peu  plus  d'étendue  la  marche  de  ces  résultats  pour  dif- 
férentes latitudes  (**). 


XATITUDES. 

NOMS 

DES   VILLES. 

* 

TEMPERATURE 

MOYENNE. 

77*«7  ■ 
€6,  6 

54,26 

..      46,54 

33,04        ' 

3L2j2Q 

00,00 

Wadso,  en  Laponie. 

Pétersbourg . , 

Paris 

I2.0 

i\.ome  .••••••••.••• 

Le  Kairc  ••..,••  ^  .  • 

Dans  l'Océan..  .*.  •. 
Dans  rOcéan 

26,0 
^7,0      ' 

(*)  Cette  e:spérience  a  été  faite.au  fond  du  puits  cle  Joscpb  ^  par 
les  membres  de  U  Gonouissioii  dec  aiu  et  des  scicoces  y  attachés  à 
rexpédilion  d'^Égvpte. 

(**)  L«e8  deux  deiTiières  observations  sont  exualtes  du  Voyage  de 
'M.  de  Humboldi.  * 
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Cette  table  ,'  extraite  des  obsei*vation»  les  plus  exactes  ^ 
prouve  incontestablement  <pe  la  température  ^  du  ^lob^ 
ierrestrt  ^  obsen^e  près  de  sa  surjaée^  décroît  de  Véqua-» 
ieur  aux  p&Jes,  Mais  la  loi  de  ce  dëcroissement  n^est 
pas  encore  bien  connue;  c^est  une  question  que  le^voyagef 
décideront.  •     • 

i63.  Au  reste ,  on  doit  s'attendre  i  y  découvrir  de 
grandes  irrcgnlarités  ;  car  les  circonstances  locales  ont 
une  grande  influence  sur  la  température  de  chaque  lieu , 
et  les  accidens  naturels  •  ou  Tes  travaux  des  hohimes  en 
chang^eant  ces  circonstances,  ont  pu  souvent  fa  modifier. 

Une  des  causes  principales  de  ces  différences,  est  Télé- 
valioft  des  lieux  au-dessus  du  niveau  de  la  mer. 

On  sait^  par  expérience >,  que  la  température  de  l'at- 
mosphère, n'est  pas  la  mcipe  à  toutes  les  hauteurs;  elle 
diminue  à  ntesure  que  I'oH)  s'^Holgne  de  la  surface  ter^ 
restre.  Les  physiciens  ont  fait  beaucoup  d'expériences  pour 
déterminée  la  loi  de  ce  décroissemei^t  ;  mais  ils.  y  .on^ 
trouvé  de  grandes  irrégularités.  On  confit,  en  eifpt , 
qu'elle  doit  dépendre  de  la  forme  du  terrain  ^  de  son 
exposition  ^  de  la  faculté  rayonnante  qu'il  possède  :  ainsi 
le  décroissement  de  la  température  ne  sera  pas  le  même 
au-dessus  d'une  vaste  plaine  aride  et  sur  le  penchant  d'un 
pic  isolé.  Cependant ,  au  milieu  de  ces  irrégularités ,  on 
est  parvenu  à  fixer  quelques  limites  extrênnes.  Le  décrois- 
semenf  de  la  température  paraît  dépendre  de  la  tempé- 
rature inférieure  de  la  surface  :  il  est  plus  rapide  quand 
cette  température  est  plus  haute  ;  plus  lent  quand  elle 
est  plus  basse. .  Par  exemple  ^  en  Europe  ,  suivant  les 
observations  de  Saussure ,  il  feut ,  pendant  l'été ,  s'élever 
de  160  mètres,  pour  que  le  thermomètre  baisse  de  i". 
centésimal;  eu  hiyer,  suivant  le  même  obsen^ateur,  i) 
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faut  s^ëlevtr  de  i3ù  mètres  ^  pour  avoir  le  ih'^e  abais* 
sèment.  Le  décroîssement  moyen  de  toute  l^annëe  doit 
donc  généralement  dépendre. Je  la  tempétature^qnoyenne 
du  Heu,  et  par  conséquent  se  rallentir  à  mestire  que  Ton  va 
ê^  réquateur  vers  les  pôles.  Toutefois  ce  rallenttssement 
même  dans  les  cas  extrêmes  n^est  pas  très-cojiisÂdérakie. 
Car  dans  les  froids  les  plus  rigoureux  de  la  Laponie,  le 
décroissement  est  au  plus  de  ^44  mètres  pour  un  degré 
centésjnia!.  Nous  ne  parlons  ici  que  des  couches  infé- 
rieures de  l'atmosphère ,  de  celles  qui  sont  assez  voisines 
»de  la  surface  terrestre,  pour  éprouver  sensiblement  Pin- 
fluence  de  sa  température  propre ,  soit  par  réflcjcion ,  soit 
par  rayonnement.  En  effet  cette  influence  doit  s'af^iblir  en 
s'étendant  a  mesure  que  Télévalion  des  courbes  augmente, 
et  probablement  à  de  grandes  hauteurs  dandl'aUÀ(»^hèfe , 
la  températute  de  Tair  est  à  fort  peu  près  la  même, 
la  nuit ,  le  jour ,  et  dans  tôuies  les  saîsofis  de  ranoée. 
Il  est  'également  probable  qu'à  ces  élcvations  la  tempéra- 
ttire  ne  décroit  plus  en  progression  arilkmétique^.  uu  da 
moins  célief  progression  ne  doit  pas  y  éltc  ia  même  c[tte 
-pth  de  k^arfâëe.  Plusieurs  phénomènes,  et  particulière^ 
'ment  quelques'  accidens  des  réfractions  extraordinaires , 
semblent  indiquer  que  le  décroissement  de  k  température 
s'y    feit  avec  'pius  de  rapidité.  '    » 

164.^  P^r  une  suite  de  ce  déemksement ,  il  arrive  que , 
dans  tous  les  pârys  ,  même  sous  la  zone  torride  ,  le  sommet 
àei  hautes  montagnes  est  couv^îrt  ée  neiges  qui  ue  se 
fondent  jamais:  Celte  ligne  et  neiges  perpétadies  est  placée 
à  des  étévûtîons  différentes  ,  staivant  ks  diverses  ]atitBde&. 
Sous  réqtiateur  elle  commence  à  /jfioo  mètres  (24o« 
toises).  (>n  la  rencontré  4  agoe  nètrts  (i4  on  fSo* 
toises)  vers  le  mîliett  de»  «énes  icsoftpérées ,  et  elle 
s'abaisse  ainsi  graduellement  pis^u'a  b^  surface  4e  b  terre 
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^u^efle  atteint  clans  le   vôîjûnage  des  p6les.  Li,   k  «ol 
cet  eonstâmment  dans  l'état  de  congéiatioii. 

Voici  un  tableau  de  cette  progression  qui  a  été  dressé 
^r  M.  de  Humboldt. 


Latitudes 

boréales 

exprimées  en 

gracies. 


Hautethis 
âe  la  Umitc 
ioférieiire  des 

perpétuelles 

au-aeuiis  du 

BivMttdelamer. 


o,^a 

^2,22 
Bof  o 

68,89 

72,22 


TEMPéftATURB 

moyenne 
de  la  plaine  aux 
tnétnes  latitudes. 


4800 

4600 
2SS0 
1750 

gSo 


Nous 

des 

observateurs. 


2J 

26 
12,7 


Bouger. 
/  La  Condamine* 
f  Hutnboldt. 

iHtrmboldt. 
Saussure. 
Ramond. 
J  Buch, 
j  Ohlsen. 
I  Vetlafsen. 
I 


Il  parait,  ajoute  M.  de  Humboldt,  qu^il  ne  faut  pas 
confondre  la  limite  inférieure  des  neiges  perpétuelles  avec 
jla  limite  de  la  congélation.  Les  observations  ,  prouvent 
que  la  coucbe  d'air,  par  laquelle  passe  la  courbe  des  neiges 
perpétuelles  V  n'a  pas  la  même  température  moyenne  dans 
les  différentes  zones  du  globe  ;  elle  est  au-dessus  de  zéro 
à  Véquateur ,  aurdessous  d^ns  les  régions  boréales.  Par 
exemple ,  le  cou\*ent  du  Saint-Gothard  est  à  606  mètres 
au-dessous  des  neiges  perpétuelles ,  et  pourtant  la  tempé- 
rature moyenne  y  esjt  ^&^  de  —  !•. 
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Cer  grand  froid  qur.  l'on  éprouve  sur  les  hautes  taon* 
tagnes  ,  parait  dû  à  deux  causes  :  d'abord  au  peu  de 
densité  de  l'air,  qui  n'intexçepte  qu'une  très-peiitte  partie 
de  la  chaleur  solaire^  secondement,  à  la  cociforûiatioii 
m^me  des  montagnes  ;  par  exemple ,  à  l'isolement  des  pics 
eîevës,  a  leur*  éloîgheihent'du  fèste  àt  la  masse  terrestre, 
à  leur  escarpepient  vertical ,'  qui  ne  permet  jamais  an 
soleil  de  les  écfairer  que  d'un  seul  côté  à-la-»f ois ,  et  qui 
leur  fait  toujours  projeter  leur  ombre  les  uns  sur  les 
autres.  Toutes  ces  circonstances  ditninuent  considérable- 
ment la  réverbération  de  la  chaleur  ;  or,  c'est  cette 
réverbération  qui  élève  si  foiÉtemient  la  température  des 
plaines  ,  et  particulièrement  celle*  de  la  zone  torride , 
cil  le  -soleil  donne  toujours  presque  à-plomb. 

Pprmi  les  causes  générales  qui  modifient  la  température 
des  lieux  ,.nous  n'avons  jusqu'ici  considéré  que  la  hauteur. 
Le  voisinage  des  mers  a  aussi  beaucoup  d'influence  ,  non 
pas  peut- être,  pour  élever  où  pour  abaisser  la  tempé- 
rature ah'nuellè ,  mais**pour  Ja  rendre  égale;  car  on  a 
trouvé ,- par  éipéri  en  ce ,  que  .la  température  de  la  mer, 
au  large  ^ét  16ih  des  côtes  ,  sej  maintient  toujours  à-peu- 
près  constante  et  égale  à  la  température  moyenne  de  l'air 
pendant  toute  l'année.  Cela  vient  sans  doute  de  ce  que 
la  masse  dès  eaux  se  mêle  contintiellèment,  par  Tac^ion 
des  vents  et  des  autres'  causes  qui  les  agitent,  et  même 
par  les  variations  continuelles  qu  éprouve  la  température 
de  !eur  surface;  au  lieu  que  la  surface  solide  des  lerrfs 
s'échauffe  davantage  et  se  refroidit  plus  rapidement,  sans 
pouvoir  faire  partager  sa  cKaleûr  aux  couches  inférieures  , 
ou  en  recevoir  d'elles  autretrierit  que  par  une  communica- 
tion lerité  ;  partage  qui  ,  dans  les  fluide^,  se  fait  par 
le  contact  in ë me  des  particules  jmélangées.  Ainsi  les  mers 
doivent  être,  pour  ks  lieux  qu'elles  âvôisinent ,  comme 
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de  vastes  réservoirs  de  température  toujours  égale  ,  qui 
les  réchauffent  dans  l'hiver  y  et  les  rafraîchissent  dans 
l'été  :  aussi  les  bords  de  la  mer  sont-ils  ,  en  général , 
jplus« tempérés  que  Fintérieur  des  terres.  Les  effets  de  cette 
égalité  se  font  senlir  sur  les  végétaux  qui  y  croissent. 
On  voit  vivre  naturellement,  et  à  l'air  libre,  sur  les 
pôles  de  la  Bretagne ,  des  arbres  que  ,  dans  les  con- 
Iréjes  beaucoup  plus  méridionales ,  mais  aussi  plus  inté- 
rieures de  la  France ,  on  est  obligé  d'abriter  en.  orangerie 
pendant  l'hiver  ,  parce  qu'ils  ne  pourraient  poiilt  en  sup- 
porter la  rigueur.  Uarbutus  unedo  ^  arbrisseau  originaire 
des  contrées  méridionales,  se  voit  dans  l'IrUnde  en  forêts. 
'  '  Les  courans  constans  qui  existent  à  la  surface  de  cer- 
taines mers ,  sont  encore  une  cause  de  modification  puis- 
sante pour  les  lieux  qu'ils  traversent;  car,  selon  que 
les  eaux  qu'ils  y  portent ,  viennent  d'une  latitude  plus 
dkaude  ou  plus  froide,  la  température  propre  des  lieux 
en  est'  élevée  ou  abaissée.  Le  plus  remarquable  de 
ces  courans  y  est  celui  que  l'on  nomme  le  Gulph 
Siream  ,  ou  Courant  du  Golphe.  11  est  formé  par  les  eaux 
■de  l'océan ,  comprises  entre  les  tropiques  ^  qui  pous- 
sées continuellement  d'orient  en  occident ,  par  le  souffle 
étemel  des  n^ents  alisis ,  dont  nous  •aurons  occasion  de 
parler  tout-à-l'heure,  vont  s'engouffrer  dans  le  golfe  du 
•Mexique  ;  et  de  là  ,  refluant  vers  le  nord,  forment  conrnie 
un  fleuve  d'eau  chaude  qui  traverse  l'océan  atlantique. 
-Ces  eatrx  de  la  z6ne  torride  ,  transportées  dans  des  régions 
plus  froides,  exhalent  d'abondantes  vapeurs  qui  se  con- 
densent en  épais  brouillards  :  ces  phénomènes  sont  tel- 
letûent  conâtanS ,  qu'ils  sei'vent  aux  navigateurs  pour 
4cor  indiquer  la  longitude.  Le  Gulph  Streàm  remonte 
au-delà  du  banc  de  ;TerrerNeuve  ,  et  va  jeter  xles  fruits 
delà  Jamaïque  sur  les  côtes  de  l'Irlande  et  de  la  Norwège 
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Un  antre  phénomène  bien  curieux ,  et  qui  parak  éga« 
lement  produit  par  des  circonstances  locales ,  c'est  celui 
des  grands  froids  observés  vers  le  pôle  austral  ;  car  ils 
surpassept  beaucoup  ceux  qu'on  observe  dans  le  nord  à 
pareille  latitude ,  puisque  les  montagnes  de  glaces  qui  ^ 
dans  l'hémisphère  boréal ,  sont  reléguées  près  du  p6le, 
s'avancent ,  sans  se  fondre ,  dans  IHiémisphère  austral  ^ 
jusque  par  les  latitudes  de  Boulogne  et  d'Âbbeville  ;  effet 
d'autant  plus  singulier  qu'il  n'a  lieu^ue  pour  les  latitudes 
«levées.  La  température  est  la  même  jusqu'à  I^  de  lati<* 
lude  des  deu^  côtés  de  l'équateur. 

Quelques  physiciens  ont  cherché  la  cause  de  ces  phéno^ 
mènes  dans  l'eliipticité  de  l'orbe  solaire.  En  effet,  la 
température  d'un  lieu  résulta  de  la  distance  du  soleil^ 
de  sa  hauteur  sur  l'horisoti ,  et  de  la  durée  de  sa  pré^ 
sence.  D)ans  notre  hémisphère  ^  nous  avons  l'hiver  quand 
le  soleil  est  périgée,  et  l'été  qu£Uid  il  est  apogée.  Cette 
disposition  parait  devoir  tempérer,  les  chaleurs  et  niodé^ 
rer  les  froids  que  nous  éprouvons.  C'est  le  contraire  dans 
l'hémisphère  austral,  et  la  didérence  du  froid  au  chaud 
doit  en  être  augmentée.  Par  une  antre  conséquence  de 
notre  position ,  le  teras  oii  le  soleil  est  bas  sur  notre 
faorison,  est  plus  eourt  que  celui  où  il  est  plus  élevé  : 
actuellement  la  différence  est  d'environ  sept  jours  ;  et 
cette  seconde  cause  peut  contribuer  a  nous  donner  utie 
température  moyenne  plus  chaude.  Peut-être  aussi  la 
grande  étendue  des  mers  qui  recouvre  ('autre  hémisphère^ 
contribue^t-elle  puissammei^t  à  le  refroidir  par  l'évapo^ 
ration  qu'elles  occasionnent,  et  aussi  parce  qu'elles  s'é- 
chauffent  moins  que  les  terres.  Enfin  la  marche  différent 
que  suivent  les  déck'oissemens  et  les  déperditions  de  dbar- 
leur  pour  les  deux  hémisphères,  en  raison  de  leur  portion 
relativement  A  l'orbite  du  soleil ,  doit  au^i  modifier  lens 
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température;  car,  en  vcttu  de  cette  diiîéretice;  les  deux 
hémisphères ,  quoique  recevant  des  quantités  égales  de 
chaleur ,  les  perdraient  par  le  rayonnement ,  suivant  de» 
lois  inégales,  plus  prômpteroent  dans  Thémisphère  austral 
où  la  chaleur  absolue  de  Tété  fcst  plus  intense  ;  moins 
promptement  dans  Thémisphère  boréal.  Mais  Texamea 
comparé  de  toutes  ces  causes  noua  mènerait  trop  loin  ; 
et  peut-être,  pour  comparer  leur  influence  avec  exac- 
titude, faut-il  attendre  que  leç  voyages  maritimes,  qui 
se  multiplient  de  nos  jours  vers  la  partie  australe  du  globe  ^ 
aient  réuni  plus  de  faits  positifs  sur  cette  Importante 
question.  Jusqu'alors ,  nous  ne  pouvons  mieux  faire 
que  de  renvoyer  les  lecteurs  h.  l'excellent  ouvrage  de 
M.  Prévost  de  Genève,  sur  le  calorique  rayonnant.  Ils 
y  trouveront  cette  matière  traitée  avec  tout  le  détail 
désirable. 

Toutes  les  considérations  que  nou?  venons  d'exposer 
ont  eu  pour  objet  la  température  de  la  terre  ^  sa  sur- 
face. Il  est  beaucoup  plus  difficile  de  savoir  quelle  peut 
être  celle  de  son  intérieur.  Décroît-elle  comme  celle 
de  l'atmosphère ,  à  mesure  que  l'on  s'éloigne  de  la  sur- 
face,  ou  reste-t-elle  toujours  constante  ?  Ce  sont  des  choses 
que  nous  ignorons.  Pour  éclaircir  cette  question  ,  quelques 
physiciens  ont  fait  des  expériences  sur  la  température 
ce  la'  mer  à  de  grandes  profondeurs ,  en  y  descendant  des 
thermomètres  revêtus  de  plusieurs  enveloppes  peu  conduc-* 
trices  du  calonque,  et  qui,  les  rendant  très- lents  à  prendre 
fa  température  de  ces  abîmes ,  les  rendaient  anssi  très-lents 
à  la  perdre ,  dans  h  tems  qu'on  employait  pour  les  retirer 
du  fond  de  la  mer.  On  a  trouvé  aipsî  que  la  température  des 
eaux  était  d'autant  plus  froide ,  que  la  profondeur  où  on 
descendait  le  thermomètre  était  plus  gtande.  Près  de 
Péquateixr  ^  à  €00  mètres  de  profondeur,  U.  Përon  u  trouvé 
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la  température  de  l'eau  +  7°,5  de  la  division  centési- 
male ,  tandis  qu'à  la,  surface  elle  était  à  ••\-3o^,  La  loi 
de  ce  décroissement  es^t  extrêmement  variable  suivant  les 
profondeurs  et  les  localités.  A  quoi  tiennent  ces  phéno- 
mènes? Sont-iU  dus  à  un  décroissement  réel  de. la  tem- 
pérature propre  du  globe,  à  mesure  que  la  profondeur 
augmente,,  ou  doivent-ils  être  attribués  à  des  courans 
inférieurs  d'eau  glacée  qui  viendraient  des  pôles  vers  Té— 
guateur?  Cette  demiçre  cause  est  d'autant  plus  probable  , 
que  la  plus  grande  densité  de  l'eau  ayant  lieu  un  peu 
au-dessus  du  terme  de  la  congélation  ,  mais  très-près  de  ce 
terme,  les  eaux  provenant  des  glaces  polaires,  qui  se  fon- 
dent chaque  été  par  la  chaleur  du  soleil ,  doivent  descendre 
au  fond  des  mers ,  et  y  maintenir  un  abaissement  du- 
rable de  température.  :  c'est  ainsi  qae  dans  tous  les  lacs 
de  la  Suisse  ,  qui  sont  alimentés  par  dts  neiges  fon- 
dues ,  et  dont  la  profondeur  est  trop  grande  pour  pouvoir 
être  complètement  pénétrée  ,  dans  un  été,  par  la  cha- 
leur du  soleil ,  la  tem^pérature  des  eaux  est  à  -f- 4**  ;  ce 
qui  es^  la  température  du  maximum  de  densité  de  l'eau. 
Les  couches  profondes  de  ces  lacs  sont  de  véritables  gla- 
cières liquides,  qui  se  renouvelant  sans  cesse  chaque 
année ,  durent  autant  que  les  glaciers  solides  d'où  il» 
descendent. 

Au  reste  ,  quelque  idée  que  l'on  puisse  se  faire  sur  l'état 
de  la  chaleur  intérieure  du  globe,  il  faut  concevoir  .cet  état 
eomnie  invariable  à  une  petite  profondeur,  ou  du  moins 
comme  infiniment  peu  troublé  par  les  yariatioas  péripdiques 
«|ui  ont  lieu  à  la  surface.  Les  variations  journalières  de  la 
température  ,  extrêmement  sensibles,  à  ^eUfS  surface  ,  dis* 
paraissent  déjà  h  quelques  centin^ètres  de  profondeur,  poui; 
ne  laisser  voir  que  les  variations  annuelles  ;  celles-ci  ^ 
à  leur  tour,  $'affaiblissent  à  mesure  que  la  profbndeiir 
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augmente  :  les  époques  des  oscillations  quelles  y  pro- 
duisent, sont  en  rapport  avec  le  tems  nécessaire  ponr 
leur  propagation.  A  une  profondeur,  même  peu  con- 
sidérable, comme  de  ïo  ou  12  mètres,  on  a  l'hiver  quand 
nous  avons  Tété ,  et  les  variations  annuelles  du  thermo- 
mètre ne  sont  déjà  plus  que  de  quelques  degrés  ;  plus 
bas  ,  ces  variations  sont  encore  moindres  ,  et  leur  propa* 
gation  plus  tardive  ;  enfin  ,  en  augmentant  la  profond 
deur  jusqu^à  100  mètres,  les  variations  annuelles  sont 
tout-à-fait  insensibles ,  l'état  de  la  température  est  constant 
et  représente  exactement  la  température  moyenne  de  la 
surface. 

De  tout  ce  que  nous  venons  de  dire  sur  les  effets  proton*- 
gés  de  la  chaleur  solaire ,  il  ne  faut  pas  conclure ,  comme 
une  chose  certaine ,  que  la  terre  ne  renferme  aucune 
cause  intérieure  et  indépendante  du  soleil ,  qui  contribue 
'aussi  à  réchauffer.  On  peut  dire  seulement  que  s'il  existe 
une  cau;$e  semblable,  elle  nous  est  jusqu'à  présent  in- 
connue ,  puisque,  tous  les  faits  observes  peuvent  s'r^x- 
.pliquer  sans  y  avoir  recours.  Peut-être  acquerra-ton  plus 
de  lumières  sur  cet  objet ,  lorsque  Ton  saura  positive- 
ment si  la  chaleur  souterraine  diminue  ou  augmente  ; 
mais  l'invention  des  thermomètres  est  encore  trop  récente 
pour  que  l'on  puisse  rien  décider  sur  cette  question. 

i65.  Je  ne  dois  pas  non  plus  passer  sous  silence  un 
mouvement  très-remarquable  qui  se  produit  constamment 
dans  l'atmosphère  ,  et  qui ,  en  modifiant  la  température 
des  différens  pays  de  la  terre,  est  lui-même  un  indice 
très-frappant  de  sa  rotation.  Je  veu5Ê  parler  des  yenfs  d*cst 
q[ui  soufflent  constamment  entre  les  tropiques ,  principa- 
lement sous  l'équatéur,  et  que  l'on  nomme  les  vents 
alises.  Leur  régularité  est  si  bien  connue  des  navigateurs , 
que  pour  passer  d'Europe  en  Amérique  ^  ils  commencent 
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par  remonter  vers  Tëquateur  jusqu'à  la  hauteur  des  vents 
alises  f  et  ensuite  t  en  s'y  abandoni^at,  ils  traversent 
l'océan  en  ligne  droite, 

'  Or  ce  courant  continuel  s'explique  très-aisément  dans 
l'hypothèse  de  la  rotadon  de  la  terrç.  Le  soleil ,  par 
l'action  de  sa  chaleur,  dilate  l'atmosphère  près  de  l'équa-' 
4eiir,  où  il  donne  toujours  à-plomb.  Les  colonnes  d'air 
ainsi  soulevées ,  s'élèvent  au-dessus  de  leur  véritahle  ni- 
veau ;  mais  lorsque  leur  somm«t  a  dépassé  les  colonnes 
voisines,  elks  se  renversent  et  retombenl  vers  les  pôles 
par  lenr  propre  poids.  Au  contraire  ,  dans  la  partie  in- 
férieure, l'air  frais  des  pôles  afflue  vers  l'équateur,  comme 
pour  remplir  le  ride  causé  par  la  dilatation  :  d'où  ré- 
sultent deux  courans  d'air  conxinuels  y  l'un  supérieur ,  <le 
l'équateur  au  pôle ,  l'autre  inférieur ,  du  pôle  à  Téqua- 
teur. 

Supposons  maintenant  que  la  terre  tourne  sur  elle- 
même  ,  en  entraînant  l'atmosphère  qui  l'enveloppe.  Cha- 
que particule  d'air  doit  avoir  pris  depuis  longtems  la 
Vitesse  de  rotation  qui  convient  au  parallèle  sur  lequel 
elle  se  trouve.  Celles  qui  sont  près  de  l'équateur,  vont 
plus  vke  ;  celles  qui  sont  près  des  pôles  ,  vont  plus  lente^ 
ment  :  mais  si  une  pairtie  de  ces  dernières  sont  forcées  de 
se  rapprocher  de  l'équateur,  elles  porteront  sur  les  nou- 
veaux parallèles  où  ellejs  passent,  la  vitesse  de  rotation 
qu'elles  avaient  d'abord;  elles  resteront  par  conséquent  en 
arrière  par  rapport  aux  autres  molécules  situées  depuis 
longtems  sur  ces  parallèles.  La  lenteur  de  leur  mouve- 
ment sera  d'autant  plus  sensible  ^^  ^ju'elle  s'approcheront 
davantage  de  l'équateur,  où  la  vitesse  de  rotation  est 
.plus  grande.  Les  corps  terrestres  situés  sur  ces  parallèles  , 
rencoi^ant  ces  molécules ,  les  choqueront  avec  tout  leur 
excès  de  vitesse  ^  ë  en  iera  de  même  d'un  spectateur 
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qm  participera  à  ce  même  mouvement.  Mais  comme  il 
se  croira  immobile ,  il  supposera  que  ce  sont  les  parti* 
culcs  d^air  qui  le  choquent  en  sens  contraire  ,  d^orient 
en  occident  :  il  aura  par  conséquent  la  sensation  d^ns 
veot  d^est ,  effet  conforme  à  celui  que  produisent  les  venu 
alises. 

x66.  Ce  serait  le  contraire  si  Ton  pouvait  s^élever  dans 
les  régions  supérieures  de  Tatmosphère  :  les  particules 
d'air  qui  refluent  de  l'équateur  vers  les  pôles  »  y  portant 
leur  excès  de  vitesse,  doivent  y  produire  un  vent  d'ouest 
réel,  que  l'on  pourrait  appeler  le  contre-alise^  et  qui» 
peut-être  ,  deviendrait  sensible  jusque  dans  les  régions 
inférieures ,  si  l'on  s'attachait  à  l'observer.  Les  mêmes  par- 
ticules transportent  aussi  l'excès  de  chaleur  que  leur 
situation  primitive  sous  l'équateur  leur  avait  donnée ,  et 
peut-être ,  par  l'effet  de  cette  cause ,  la  température  des 
couches  supérieures  près  des  pôles,  est-elle  plus  douce 
que  celle  des  couches  inférieure^  qui  a  voisinent  la  surface 
de  la  terre* 

£n(in ,  pour  n'omettre  aucun  des  phénomènes  physiques 
qui  paraissent  tenir  à  l'action  du  soleil  sur  notre  globe  » 
j'indiquerai  ici  un  phénomène  Curieux  qui  s'observe  prin- 
cipalement dans  les  régions  des  tropiques ,  quoiqu'on 
puisse  aussi  le  rendre  sensible  dans  nos  climats  ,  par 
de  longues  suites  d'observations  faites  avec  soin.  Ce  phé- 
nomène consiste  en  ce  que,  tous  les  jours,  le  mercure 
du  baromètre  monte  graduellement ,  et  ensuite  s'abaisse 
suivant  des  périodes  déterminées ,  et  d'autant  plus  cons- 
tantes ,  ou  du  moins  d'autant  plus  remarquables  »  qu'il 
éprouve  d'ailleurs  moins  de  variations  accidentelles.  Ces 
variations  horaires  du  baromètre  s'exécutent  dans  l'in- 
tervalle d'un  jour  solaire.  Elle  paraissent  avoir  un  rapport 
marqué  avec  l'angle  horaire  du  soleil  ;  mais  leur  étendue 
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et  Ttfpoque  de  leurs  maximum  et  minimum,  ne  sont  pas 
les  mêmes  en  différens  lieux.  Cet  effet  tient-il  aux  vents 
plus  ou  moins  réguliers  que  la  présence  du  soleil  excite 
ordinairement  à  certaines  heures ,  et  qui  font  monter 
ou  baisser  le  baromètre ,  suivant  qu^ils  apportent  de  Tair 
plus  froid  ou  plus  chaud,  plus  lourd  ou  plus  léger? 
Tient-il  à  quelque  cause  attractive ,  comme  le  flux  et  le 
reflux  de  la  mer?  C'est  ce  que  l'on  n'est  pas  encore 
en  état  de  décider: 
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CHAPITRE    XVI. 

De  VHjpothèse  du  mouvement  annuel  de  la 

Terre. 

167.  JUSQU^IGI  nous  avons  supposé  la  terre  îmmohile 
Jans  l'espace,  et  le  soleil  en  mouvement  sur  le  plan  de 
l'équateur  ;  mais  il  se  pourrait  que  ce  ne  fût  qu'une 
apparence  ,  et  que  le  soleil  fût  réellement  immobile ,  la 
terre  étant  en  mouvement.  Alors  elle  exécuterait  autour 
de  lui  tous  les  mouvemens  qu'il  semblerait  faire  autour 
d'elle  en  sens  contraire.  La  révolution  annuelle  de  la 
terre  se  ferait  dans  une  ellipse  dont  le  soleil  serait  ua 
des  foyers  ,  et  tout  ce  que  nous  avons  dit  de  l'ellipse 
solaire ,  devrait  s'entendre  de  l'ellipse  terrestre. 

Non-seulement  cette  disposition  est  possible  ,  mais  l'a- 
nalogie la  rend  extrêmement  probable  ,  car  on  verra  plus 
tard  que  toutes  les  planètes  et  les  comètes  se  meuvent 
ainsi  autour  du  soleil.  Comme  les  preuves  de  cette  vérité 
s'offriront  successivement ,  je  vais  ,  pour  qu'on  les  saisisse 
mieux ,  et  qu'on  en  suive  bien  la  liaison  ,  présenter  sous 
ce  point  de  vue  les  phénomènes  du  mouvement  annuel , 
ainsi  que  je  l'ai  déjà  fait  pour  le  mouvement  diurne. 

168.  G)ncevons  donc  que  la  terre  ait  un  double  mouve- 
ment :  de  rotation  sur  elle-même ,  et  de  révolution  autour 
du  soleil. 

L'axe  de  rotation  de  la  terre  qui  est  perpendiculaire  à 
l'équateur   terrestre,   reste  à    très-peu   près  parallèle   à 
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lui-même  dans  chaque  révolution  ;  car  les  changemens 
que  la  nutation  et  les  attractions  des  planètes  produisent 
dans  l'inclinaison  de  l'équateursur  Fécliptiquene  s'élèvent 
qu'à  quelques  secondes  dans  l'intervalle  d'une  année.  La 
terre  parcourra  ainsi  son  ellipse  en  décrivant  autour  du 
soleil  des  aires  proportionnelles  aux  tems. 

169.  Ce  double  mouvement  composé  de  rotation  et  de 
révolution,  n'a  rien  en  soi  d'impossible  ni  de  contraire 
aux  lois  de  la  mécanique.  Les  toupies  qui  servent  de 
jouet  aux  enfans,  nous  en  offrent  l'image*  Leur  mou- 
vement est  produit  et  entretenu  par  des  impulsions  laté- 
rales qui  les  font ,  en  même  tems ,  tourner  sur  elles- 
mêmes  ,  et  décrire ,  par  leur  pointe ,  des  courbes  très- 
variées.  En  effet,  on  démontre  en  mécanique  qu'un  » 
mouvement  pareil  peut  résulter  d'une  seule  impulsion 
latérale  (*)  ;  et  ceci  s'applique  à-la-fois  à  la  toupie  et  à 
la  terre ,  avec  cette  différence  .  que  la  terre  ne  parais* 
sant  éprouver  dans  l'espace  aucune  résistance ,  n'a  pas 
besoin  que  son  mouvement  soit  renouvelé  et  entretenu^ 
au  lieu  que  celui  de  la  toupie  diminue  sans  cesse  ,  à 
cause  du  frottement  de  la  pointe  et  de  la  résistance 
de  l'air. 

170.  Pour  montrer  comment  les  explications  des  phé- 
nomènes doivent  se  transformer  dans  cette  hypothèse, 
je  vais  l'appliquer  à  la  différence  et  à  l'inégalité  des 
saisons. 

Quand  nous  supposons  la  terre  immobile ,  c'est  le  soleil 
qui ,  en  s'élevant  ou  s'ababsant  d'un  tropique  à  l'autre , 
produit  la  différence  des  saisons.  Si  nous  mettons  la  terre 
en  mouvement ,  c'est  elle  qui  vient  se  présenter  au  soleil 

(*)  Mécanique  céleste ,  ton».  I ,  pag.  84» 


Dipitized  by  VjOOQ  IC 


PHYSIQUE.  307 

SOUS  différens  aspects ,  dans  les  dlff<frentes  parties  de  son 
•rbite. 

Ail  solstice  d'été ,  vers  le  22  juin ,  la  terre  est  à  sa  plul 
grande  distance  du  soleil ,  et  à  son  aphélie  :  alors  sa  po- 
sition est  telle  que  la  représente  la  Jtg.  43.  Le  soleil 
donne  à-plomb  sur  le  tropique  boréal  Tt  :  le  pôle  boréal 
est  entièrement  éclairé  :  c'est  Pété  des  peuples  sep- 
tentrionaux. 

Au  solstice  d'hiver,  vers  le  22  décembre,  la  terre  a 
pris  une  position  directement  contraire ,  voyez  Jig,  44» 
£lle  est  à  isa  plus  petite  distance  du  soleil ,  ou  à  son 
périhélie.  Les  rayons  de  cet  astre  tombent  à-plomb  sur 
le  tropique  austral ,  désigné  par  TU^ ,  et  le  pôle  austral 
est  entièrement  éclairé.  C'est  l'hiver  pour  les  peuples  du 
nord  ,  l'été  pour  ceux  du  midi. 

Entre  ces  positions  contraires ,  il  en  est  deux  aussi 
opposées,  et  dans  lesquelles  le  plan  de  l'équateur  ter- 
restre passe  par  le  centre  du  soleil  ;  ce  sont  les  instans 
de  l'équinoxe  ,  qui  arrivent  vers  le  ^4  septembre  et  le  al 
mars. 

Ce  peu  de  mots  suffit  pour  montrer  comment  les 
explications  données  précédemment  d'après  les  observa* 
lions ,  s'adaptent  au  mouvement  de  la  terre. 
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CHAPITRE    XYII. 

De  la  Précession  des  Équinooces  ,  considérée 
comme  l'effet  du  déplacement  de  l'Equateur 
terrestre. 

171.  On  vient  de  voir  que  le  mouvement  annuel  du  soleil 
dans  rëcliptique ,  peut  fort  bien  se  représenter  par  un 
mouvement  réel  de  la  terre  en  sens  contraire.  Il  en  est 
de  même  de  la  ptécession  des  équinoxes,  et  de  ces  petits 
dcplacemens  des  étoiles  que ,  nous  avons  nommés  nuta- 
tion.  En  général ,  on  sent  qu'il  en  doit  être  ainsi  de 
tous  les  mouvemens  généraux  qui  semblent  afTecter  tous 
les  astres  :  il  n'y  a  pas  plus  de  raison  pour  les  attribuer  à 
tous  les  autres ,  qu'à  la  terre  seule  ,  en  sens  contraire. 
Même  si  nous  n'étions  pas  prévenus  par  une  habitude 
involontaire  de  nous  supposer  immobiles,  on  pourrait  dire 
que  l'idée  qui  attribue  ces  mouvemens  à  la  terre  est 
infiniment  plus  simple  que  celle  qui  les  imprime  à  tous 
les  astres.  Mais  ce  n'est  pas  par  de  simples  apperçus 
que  l'on  peut  se  décider  en  pareille  matière  ;  c'est  en 
entrant  dans  les  détails,  et  les  employant  a  faire  l'épreuve 
de  nos  conjectures.  Voyons  si  les  phénomènes  de  la  pré- 
cession  peuvent  se  représcHter  dans  les  deux  hypothèses , 
et  examinons  dans  laquelle  ils  le  sont  avec  plus  de 
simplicité. 

Ï72.  Quand  on  considère  le  mouvement  du  soleil  comme 
apparent ,  et  celui  de  la  terre  comme  réel ,  les  signes  de 
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rëclîptîque  répondent  aux  diffërens  points  de  TurLe  ter- 
restre. \ oyez  ^fig,  45. 

Alors  la  terre  voit  toujours  le  soleil  dans  le  lieu  de 
l'écliptique  opposé  à  celui  où  elle  se  trouve.  Lorsqu'elle 
est  dans  le  signe  du  bélier,  elle  voit  le  soleil  dans  la 
balance.  Lorsqu'elle  est  dans  le  taureau,  elle  le  voit  dans 
le  scorpion  ,  et  ainsi  de  suite.  Tandis  qu'elle  se  meut 
suivant  l'ordre  des  signes ,  le  soleil  paraît  se  mouvoir  à 
l'opposé  de  l'orbite  et  dans  le  même  sens. 

Je  vais  montrer  présentement  comment  la  précession 
des  équinoxes  peut  s'expliquer  dans  cette  hypothèse  ^  sans 
mettre  en  mouvement  toute  la  sphère  céleste. 

173.  Soit  TTUt'  jfg.  46,  l'orbite  annuelle  de  la  terre 
dont  le  soleil  occupe  un  des  foyers  :  soit  ETQ  le  plan  de 
l'équateur,  TP  l'axe  du  pôle  qui  lui  est  perpendiculaire  ^ 
l'équlnoxe  arrivera  lorsque  la  ligne  TQ ,  intersection  de 
l'équateur  et  de  l'écliptique  ,  passera  par  le  centre  du 
soleil  ;  car  alors  cet  astre  se  trouvera  dans  le  plan  ETQ 
de  l'équateur. 

En  supposant  que  l'équateur  reste  parallèle  à  lui-même 
dans  chaque  révolution,  il  y  aura  deux  positions  opposées  , 
dans  l'orbite  ,  T  et  ^,  qui  donneront  chacune  un  équinoxe  ; 
l'un  du  printems  ,  qui  arrive  vers  le  2.1  mars  ;  l'autre 
d'automne  ,  qui  arrive  vers  le  24  de  septembre.  Le  pas- 
sage de  la  terre  par  ces  points  ne  partage  donc  pas  l'année 
en  deux  portions  égales.  Cela  tient  à  la  nature  du  mouve-» 
ment  elliptique  et  à  la  position  actuelle  du  périhélie  , 
comme  on  Uà  vu  dans  la  page  172.  En  partant  des  valeurs 
données  alors,  on  trouve  qu'en  ce  moment  la  terre  emploie 
186^,4717^  pour  aller  de  l'équinoxe  du  printems  à  celui 
d'automne,  et  seulement  178^,77064  pour  revenir  de 
l'équinoxe  d'automne  à  l'équinoxe  du  printems. 

Si  la  trace    TQ  restait  constamment  parallèle  à   elle- 
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mêmcy  réquînoxe  arriverait  toujours  dans  les  mêmes  points. 
Mais  pendant  que  la  terre  se  meut  dans  le  sens  TO  j 
cette  trace  elle-même  a  un  petit  mouvement,  et  lorsque 
la  terre  est  revenue  en  T'y  elle  ne  se  trouve  plus  dirigée 
suivant  VS'  parallèle  à  TS^  mais  suivant  TQ'y  qui  fait, 
avec  T&'y  un  petit  angle  S'T'Q'^  égal  à  i54",63.  Alors 
la  tçaçe  T'Q'  rencontre  le  soleil  avant  que  la  terre  soit 
revenue  en  T*;  l'équinoxe  arrive  plutôt  qu'il  ne  devrait 
sans  cette  circonstance  :  c'est  en  cela  que  consiste  la 
précession  des  éqidnoxes. 

La  trace  T'Q'  prolongée  paraît  répondre  en  /'  sur 
Técliptique.  Elle  semble  donc  recoller  chaque  année  de 
la  quantité  tt'ff  contre  l'ordre  des  signes,  c'est-à-dire,  en 
sens  contraire  du  mouvement  annuel  dje  la  terre.  On  dit, 
par  cette  raison  ,  que  le  mouvement  des  équinoxes  est 
rétrograde, 

Ppur  compléter  ce  qui  concerne  les  mouvemens  de 
l'équateur  terrestre  ,  on  a  aussi  représenté  dans  la  figure 
le  cercle  parallèle  à  l'écliptique ,  que  décrit  le  pôle  moyen 
de  l'équateur  en  vertu  du  mouvement  de  précession,  et 
la  petite  ellipse  de  nutation  sur  laquelle  oscille  le  pôle 
apparent  y  suivant  les  lois  que  nous  avons  expliquées 
dans  le  chap.  VI. 
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CHAPITRE    XVIII. 

Utilité  de  ta  Théorie  du  soleil  et  des  mou-- 
i^emens  de  Véquateur  der  Vécliptique  et  des 
équinooces ,  dans  les  recherches  de  chronO'- 
logie  et  d^antiquité. 

174.  I^s  résultats  auxquels  nous  sommes  parvenus, 
dans  ce  livre  ,  n'intéressent  pas  seulement  Tastronomie  ^ 
ils  sont  utiles  dans  Phistoire  pour  déterminer  lès  dates  des 
anciens  monumens  d'après  les  6gures  astronomiques  qui 
y  sont  tracées ,  ou  pour  retrouver  les  époques  des  évé— 
nemens  diaprés  les  descriptions  de  l'état  du  ciel  que  les 
auteurs  nous  ont  transmises;  car  cet  état  ayant  changé 
depuis  eux  jusqu'à  nous ,  suivant  une  marche  déterminée^ 
il  est  facile  d'assigner  le  tems  ou  il  a  dû  s'accorder  avec 
leur  récit.  Sous  ce  rapport,  tous  les  mouvemens  sécu- 
laires qui  affectent  la  position  des  astres ,  peuvent  être 
considérés  comme  de  grandes  mesures  Communes  à  tous 
les  peuples  et  à  tous  les  âg66  du  monde.  Mais  la  plupart 
de  ces  inégalités  ont  été  découvertes  et.  calculées  depuis 
trop  peu  de  tems  pour  q^ue  l'on  ait  pu  encore  en  faire  beau- 
coup d'applications.  Le  phénomène  de  la  précession  était 
presque  le  seul  qui  fût  assez  connu  pour  qu'on  songeât  à 
l'employer  dans  des  recherches  d'érudition.  Aussi  les  chro- 
nologistes  en  ont-ils  fait  un  fréquent  usage;  Fréret  sur- 
tout ,  critique  instruit  autant  que  judicieux ,  s'est  attaché, 
à  donner  de  la  wrtitudjeàvses  recherches ,  en  les  appuyant 
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ainsi  sur  des  phénomènes  astronomiques.  On  peut  voir 
dans  les  ouvrages  de  ce  savant ,  les  ingénieuses  consé- 
quences auxquelles  il  est  parvenu  en  suivant  celte  route. 
Je  me  bornerai  ici  à  donner  quelques  exemples  de  ce 
genre  de  considération,  et  je  commencerai  par  les  plus 
simples. 

ijS.  Les  ruines  de  l'ancienne  ville  de  Tentyris  en 
Egypte  sont  sur-tout  remarquables  par  un  grand  temple 
intact  dans  toutes  ses  parties. 

Sous  le  plafond  du  portique  de  ce  temple  ,  on  remar- 
que une  longue  file  de  figures  d'hommes  et  d'animaux , 
marchant  dans  le  même  sens ,  à  la  suite  les  uns  des  autres. 
Parmi  ces  figures ,  se  trouvent  les  douze  signes  du 
zodiaque ,  placés  dans  l'ordre  selon  lequel  le  soleil  les 
parcourt. 

,  Le  signe  qui  est  à  la  tête  de  tous  les  autres ,  et  qui 
semble  sortir  le  premier  du  temple  ,  est  le  lion. 

Si ,  comme  quelques  personnes  l'ont  pense ,  il  est  rai- 
sonnable de  croire  que  le  signe  qui  ouvre  la  marche  ,  est 
aussi  celui  dans  lequel  le  soleil  entrait  au  commencement 
de  l'année  ;  il  sera  facile  de  trouver  la  date  de  l'état  du 
ciel ,  représenté  par  ce  monument. 

Car  on  sait  que  l'année  rurale  des  Egyptiens  com- 
mençait au  solstice  d'été ,  époque  des  inondations  du 
Nil.  D'après  l'hypothèse  précédente  ,  le  solstice  serait  ar- 
rivé dans  la  constellation  du  lion  à  l'époque  représentée 
sur  le  zodiaque  de  Tentyris.  Or  il  se  trouye  maintenant 
au  2.^^,  degré  septentrional  de  la  constellation  dos  gémeaux. 
Le  tems  nécessaire  pour  cette  rétrogradation,  donnera  la 
date  du  monument. 

Pour  la  fixer  avec  quelque  certitude  ,  il  faudrait  con- 
naître le  point  précis  de  la  constellation  du  lion  auquel  le 
fiolstice  répondait  alors  ;  mais  c'est  ce  que  le  monument 
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ne  semble  pas  indiquer.  Si  on  évalue  Tintervallc  total  à 
deux  signes  complets,  ou  à  66**, 6 ,  on  aura  un  peu  plus 
de  4ooo  ans  pour  l'ancienneté  cre  cet  édifice  ,  à  raison 
de  1 54^,63  par  année.  Nous  n'avons  pas  égard  ici  aux 
inégalités  de  la  précession  9  et  il  est  évident  que  cela 
serait  inutile  ;  les  données  dont  nous  parlons  ne  compor- 
tent pas  une  si  grande  exactitude. 

176.  Les  positions  des  étoiles  servent  aussi  à  faire  con- 
naître les  époques.  Par  exemple  ,  Hipparque  rapporte  un 
passage  d'Eudoxe  ,  contemporain  de  Platon  ,  daps  lequel 
il  est  dît ,  qu'il  existe ,  sur  la  sphère  céleste  ,  une  étoile 
qui  répond  au  pôle  de  l'équateur.  Ce  n'est  pas  l'étoile 
polaire  d'aujourd'hui  ;  car  elle  en  était  alors  fort  éloignée. 
En  considérant  toutes  celles  qui  ^ont  situées  près  du  paral- 
lèle à  l'écliptique ,  sur  lequel  le  pôle  de  l'équateur  se  trouve , 
ou  à  peu  de  distance  de  ce  parallèle  ,  on  voit  qu'il  n'y  en  a 
qu'une  seule  assez  brillante  pour  avoir  été  ainsi  remar- 
quée à  la  vue  simple.  On  la  nomme  k  du  dragon  (*).  Sa 
longitude,  au  i*'.  janvier  1800,  était  i48*',26.  Or,  si  cette 
étoile  s'est  réellement  trouvée  amenée  au  pôle  de  l'équa- 
teur ,  du  lems  d'Eudoxe  ,  par  l'effet  de  la  {^récession  ,  son 
cercle  de  latitude  passait  alors  par  ce  pôle  et  par  celui 
de  l'écliptique.  Il  coupait  donc  ce  dernier  cercle  au 
solstice  d'été  ,  et  la  longitude  de  l'étoile  était  de  100**.  La 
différence  de  ces  deux  longitudes ,  ou  48**, 26  ,  est  la  quan- 
tité dont  elle  a  dû  s'éloigner  du  solstice  depuis  cette 
époque,  par  l'effet  de  la  précession,  et  à  raison  de  i54"ï63 
par  année.  Ces  arc  répond  à  un  intervalle  d'un  peu  plus 
de  trois  mille   ans. 

Cherchons  la  déclinaison  de  l'étoile  à  la  même  époque. 


(*)  Baillj ,  Hist,  de  T Astronomie  ancienne,  pag.  5 11. 
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Sa  latîtade  était,  à  fort  peu  près,  la  même  qu^aujouf- 
d'hui  y  ou  de  68**,  Sg  boi^ale.  L'obliquité  de  l'écHplique 
était  de  26*^,5750  ;  car  elle  était  de  aG^jOySa  en  1800  , 
«t  elle  a  varié  de  o%5oi8  en  3i2i  ans  ,  à  raison  de 
160", 83  par  siècle.  Or  puisque  le  cercle  de  latitude 
était  en  même  tems  perpendiculaire  à  l'écliptique  et  à 
l'équalcur,  il  était  aussi  cercle  de  déclinaison.  La  dé- 
clinaison de  l'étoile  à  cette  époque  était  donc  égale  à 
5t6*»,575o  +  68**,59  ou  gS^iGSo  ;  il  s'en  fallait  de  4**>835o 
qu'elle  ne  fût  égale  à  100**,  distance  du  pôle  à  l'équateur. 

Il  suit  de  là  que  l'étoile  »  du  dragon  ne  s'est  jamais 
trouvée  exactement  au  pôle  ,  mais  la  différence  ^'^^SSSo 
était  trop  petite  pour  être  apperçue  d^ns  ces  premiers  âge& 
de  l'astronomie. 

On  voit  aussi  qu'Eudoxe  n'a  pas  décrit  l'état  du  ciel 
tel  qu'il  était  de  son  tems  ;  car  ce  philosophe ,  contem- 
porain de  Platon,  a  vécu  il  y  a  environ  21 5o  ans ,  e^est- 
à-dire  ,  à  une  époque  beaucoup  plus  récente  que  celle  à 
laquelle  ,  le  phénomène  qu'il  rapporte  ,  a  pu  arriver. 

Il  résulte  donc  de  cette  discussion  que  la  sphère  dé- 
crite par  Ëudoxe  répond  à  un  '  état  du  ciel  beaucoup 
plus  ancien.  On  croit  que  c'est  le  même  qui  avait  été 
fixé  et  déterminé  par  Chiron ,  vers  le  tems  du  siège  de 
Troie. 

177.  Jusqu'ici  nous  n'avons  considéré  que  des  ques- 
tions qui  n'étaient  pas  susceptibles  d'une  grande  exacti- 
tude ;  mais  lorsqu'au  lieu  d'indications  vagues  on  a  des 
observations  précises ,  on  peut  au  moyen  des  formules- 
remonter  paf  le  calcul  à  l'ancien  état  du  ciel ,  auquel 
se  rapportent  ces  observations.  En  comparant  les  résul- 
tats de  ce  calcul  avec  ceux  que  l'on  do'hne  pour  avoir 
été  réellement  observés ,  on  peut  d'après  leur  accord  plus^ 
on  moins  parfait ,  juger  si  l'observation  est  vraie  ou  fausse^ 
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certaine  ou  douteuse  ;  ou  bien ,  lorsque  robservation  est 
incontestable ,  on  peut  vérifier  ainsi  l' exactitude  de  Tépoquc 
à  laquelle  les  historiens  l'ont  rapportée.  Ou  enfin  si  la 
date  est  précise ,  et  l'observation  digne  de  toute  confiance, 
tant  pour  sa  réalité  que  pour  son  exactitude  ,  on  peut 
au  moyen  de  cette  comparaison,  vérifier  Texactitude  des 
tables  astronomiques  modernes ,  confirmer  ainsi  la  théorie 
de  l'attraction  dont  elles  dérivent ,  et  connaître  jusqu'à 
quel  nombre  de  siècles,  en  avant  ou  en  arrière,  on  peut 
les  étendre  sans  crainte  d'erreur.  Je  vais  rapporter  des 
exemples  de  ces  diverses  applications. 

X78.  Je  choisirai  pour  cela  les  observations  chinoises, 
relatives  à  l^obliquité  de  l'écliptique  et  à  la  position  des 
équinoxes,  qui  ont  été  discutées  et  calculées  par  M.  Laplace 
dans  la  Connaissance  des  tems  de  i8n  ;  l'exemple  en 
sera  d'autant  plus  frappant  que  la  réalité  de  ces  obser- 
vations a  été  révoquée  en  doute  par  quelques  auteurs. 
On  verra  par  la  discussion  suivante  qu'ils  ne  l'eussent  pas 
fait ,  s'ils  eussent  eu  les  connaissances  nécessaires  pour 
sentir  et  apprécier  la  force  des  preuves  astronomiques  que 
nous  allons  rapporter. 

La  plus  ancienne  de  ces  observations ,  et  même  de 
toutes  les  observations  qui  nous  soient  parvenues  sur  la 
même  matière  ,  est  attribuée  à  Tcheou-Koung  ,  frère  de 
Vouvâng ,  empereur  de  la  Chine  qui ,  suivant  les  calculs 
de  Fréret ,  et  du  père  Gaubil ,  savant  missionnaire ,  vivait 
HOC  ans  avant  l'ère  chrétienne.  Une  ancienne  tradition, 
conservée  dans  des  livres  très  -  anciens ,  dont  l'autorité 
passe  ,  chez  les  Chinois,  pour  incontestable  ,  rapporte  que 
Tcheou-Koung  observa  la  longueur  de  l'ombre  ,  à  midi, 
au  solstice  d'été ,  dans  la  ville  de  Loyang ,  avec  un  gno- 
mon de  huit  pieds  chinois.  Il  la  trouva  d'un  pied  cinq 
pouces,  c'est-à-dire  1^,5,  car  le  pied  chinois  se  divise 
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en  flécîmales.  Cette  tradition  paraît  d^autant  plus  croyable, 
que  l'on  sait  que  les  Chinois  ,  par  leur  culte  et  par  leurs 
«sages  ,  ont  été  de  tous  tems  adonnés  à  l'observation 
des  ombres  méridiennes  des  gnomons.  On  sait  de  plus, 
que  l'ancien  livre  où  l'observation  de  Tcheou-Koung  se 
trouve  rapportée ,  est  du  petit  nombre  de  ceux  que  des 
motifs  religieux  et  politiques  firent  excepter  de  la  proscrip- 
tion ,  lorsque  l'empereur  Tsin~chi-hoang  ordonna  l'incendie 
général  des  livres  chinois  ,  2^6  ans  avant  l'ère  chrétienne  : 
exception  qui  donne  encore  une  nouvelle  probabilité  à 
l'observation  de  Tcheou-Koung. 

Suivant  une  autre  tradition  rapportée  pareillement  dans 
les  livres  chinois ,  et  citée  par  le  père  Gaubil ,  et  par 
d'autres  savans  missionnaires ,  Tcheou-Koong  avait  aussi 
observé  9  dans  la  ville  de  Loyang  ,  la  longueur  de  l'ombre 
du  même  gnomon  au  solstice  d'hiver,  et  il  l'avait  trouvée 
de  i3  pieds  chinois. 

Puisque  nous  connaissons  les  longueurs  des  ombres 
méridiennes  dans  les  deux  solstices ,  nous  pouvons  en 
déduire  les  deux  distances  du  soleil  au  zénith  de  la  ville 
de  Loyang.  La  demi-somme  de  ces  distances  sera  la 
latitude  géographique  de  cette  ville  ;  leur  demi-différence 
sera  l'obliquité  de  l'écliptique  qui  -avait  lieu  à  l'époque 
de  ces  observ^a lions.  ^ 

Commençons  par  le  solstice  d'été.  La  longueur  de 
l'ombre  étant  de  i^,5  ,  et  celle  du  gnomon  de  8 ,  le  rayon 
lumineux  extrême  faisait  avec  l'axe  du  gnomon,  c'est- 
à-dire  ,  avec  la  verticale,  un  angle  dont  la  tangente  tri- 

gonometrique  était  exprimée  par  ^-^  ,  cet  angle  étant  éva- 
lué par  les  tables  de  sinus,  répond  à  io**.37'.io'',77 
de  la  division  sexagésimale.  Or  ce  rayon  prolongé  jus- 
qu'au soleil,  n'aboutissait  point  à  son  centre,   mais  au 
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|)ord  supérieur  de  son  disque.  Ainsi  l'angle  io'*.37'.  lo'^y 
exprime  la  distance  apparente  du  bord  supérieur  du  soleil 
au  zénith  ;  pour  avoir  la  dislance  vraie  de  ce  même  bord^ 
il  faut  y  ajouter  la  réfraction  moins  la  parallaxe.  L'ob- 
servateur chinois  ne  connaissait  ni   l'une  ni  l'autre  de  ces 
corrections.  Le  baromètre  et  le  thermomètre  n'existaient 
point  alors.    Il  faut    donc  faire   une    supposition   sur  la 
pression  barométrique  et  sur  la  température.  Nous  pren- 
drons pour  la  première  0^,76  ,  et  pour  la  seconde  -f-  ^S* 
de  la   division  centésimale  ;   la  première  est   celle    qui  a 
lieu  ordinairement  au  niveau  de  la  mer,  la  seconde  pa- 
raît  assez  convenir  au    climat   de  Loyang  ,    le    jour  du 
solstice.  Au  reste  une  petite  erreur  sur  ces  élémens  n'au- 
rait sur  le  résultat  qu'une   influence   négligeable ,   com- 
parativement aux  erreurs  que  comportent  des  observations 
de  gnomon.  Avec  ces  données  et  la  distance  zénithale  ob- 
servée,    on   trouve   pour  la  réfraction    io//,3:i  ;    pour  la 
parallaxe  i",28,   différence  9",o4  ;   de    plus,    le   demi- 
diamètre  du  soleil  à  cette  époque  de  l'année  était  iS'.J^y^Ljz 
on  aura  donc  la  distance  zénithale  du  centre  ainsi  qu'il 
suit. 

Dist.  appar.  du  bord  super,  du  0  au  zé- 
nith de  Loyang lo'^.Sy'.  ï 0^^,77 

Réfraction  —  parallaxe -|-  q//^o4 

Distance  vraie io®.37'.i9'',8i 

Demi-diamètre  du  0 iS* .J^j'^yjo 

Dist.  vraie  du  centre  du  0  au  zénith  de 

Loyang  au  solstice  d'été 10**. 53'.  7^'',5i 

En  répétant  un  calcul  semblable   pour  l'observation  du 
solstice  d'hiver,  on  trouve 
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Dist.  appar.  du  bord  super,  du  ©  au  zé- 
nith de  Loyang 58**.23'.33 

Réfraction  —  parallaxe i'.26",78 

Dislance  vraie 58**. 24'. 59^^,7 8 

Demi-diamctre  du  © .  i6'.i4"j03 

Dist.  vraie  du  centre  du  ©  au  zénith  de 

Loyang  au  solstice  d'hiver .*  58**«4i'»i3^,8i 

Demi-somme  des  distances  solstîciales ,  ou 

latitude  du  gnomon 34°. 4?' •  10", 66 

Demi-différence  ,  ou  obliquité  de  Féclip- 

tique  à  l'époque  des  observations  .  .   .  a3*.54;'.  3^/,i5 

Nous  avons  deux  moyens  d'éprouver  la  vérité  de  ces 
résultats,  et  par  conséquent  la  réalité  des  observations; 
c'est  de  comparer  la  latitude  à  celle  qu'ont  observée  les 
missionnaires,  et  l'obliquité  à  celle  que  nos  formules  don- 
nent ,  pour  l'époque  que  Fréret  assigne  aux  observations 
de  Tcheou— Koung:. 

La  ville  de  Loyang ,  au  rapport  du  père  Gaubil  et  de 
tous  les  missionnaires  ,  est  la  même  que  celle  qui  s'ap- 
pelle aujourd'hui  Hon-an-fou.  Trois  observations  de  la- 
titude y  ont  été  faites  par  les  missionnaires  :  la  première 
donne  34**. 62'. 8";  la  seconde  34*«46'«i5;  la  troisième 
34*'.43'.t5<',  la  moyenne  34*^ -47' '13'^  ne  diffère  que 
de  2L^f  du  résultat  de  Tcheou-Koung.  Cet  écart  paraîtra 
bien  petit  si  l'on  considère  que"  les  observations  même 
des  missionnaires  ne  s'accordent  pas  tout-à-fait  entre  elles , 
et  si  l'on  fait  attention  à  la  difficulté  d'observer  bien 
exactement  l'extrémité  de  l'ombre  d'un  gnomon.  Une  si 
faible  différence  parait  donner  un  haut  degré  de  proba- 
bilité à  l'observation  chinoise. 

Cependant  on  pourrait  objecter  encore  que  les  mit- 
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sïonnaires ,  jaloux  d'exalter  ranliquité  de  l'empire  de  la 
Chine ,  ce  qui  a  ëtë  reproché  quelquisfois  au  père  Gaubil 
lui-même  ,  bien  injustement  à  ce  quUl  me  semble,  ont 
pu  arranger  leurs  observations  de  latitude  de  manière  à 
tomber  d'accord  avec  le  résultat  de  l'astronome  chinois. 
Ou  bien  encore  on  pourrait  dire  qu'ils  ont  inventé  et 
fabriqué  ces  prétendues  observations  de  Tchcou-Koung , 
d'après  les  leurs ,  et  qu'ils  les  donnent  aujourd'hui  comme 
anciennes  afin  d'appuyer  leurs  systèmes  chronologiques. 

Tous  ces  doutes  seront  levés,  si  nous  comparons  l'obli- 
quité résultante  des  observations  de  Tcheou-Koung  avec 
celles  que  donnent  les  formules,  p^ur  l'époque  de  iioo 
ans  avant  notre  ère ,  époque  à  laquelle ,  d'après  les 
témoignages  historiques ,  Fréret  et  le  père  Gaubil  ont 
cru  tous  deux  devoir  rapporter  la  régence  de  ce  prince  C^. 
Car,  ni  Fréret  ni  le  père  Gaubil,  ni  aucun  des  mission- 
naires, n'ont  pu  avoir  aucune  connaissance  de  ces  for- 
mules, puisqu'en  17 12,  à  l'époque  où  les  missionnaires 
observèrent  la  latitude  de  Loyang ,  les  astronomes  étaient 
encore  incertains  ,  si  l'obliquité  de  l'écliptique  était  va- 
riable ou  constante.  Or  l'expression  générale  de  cette 
obliquité  que  nous  avons  rapportée  dans  la  page  71  , 
donne  23**.5i'.58'^o3  pour  sa  valeur,  1100  ans  avant  l'ère 
chrétienne (**)| résultat  qui  diffère  seulement  de  2',5",ia 

{*)  "Les  calculs  de  Fréret ,  fondés  sur  les  périodes  que  présente  lo 
calendrier  diinois,  fixent  Fépoque  de  la  régence  de  Tcheou-Koung 
enti'c  les  années  1098  et  iio4  avant  notre  ère  j  en  quoi  il  est  d'accord 
aTec  le  père  Gaubil. 

(**)  En  nonunaut  Tobliquité  apparente  F'j  cette  formule  ét«it 
J^'  =:  a6<»,o8ia  —  io,o33o4  sin  ^.99. 12^7—00,73532  sin>  f.ai",5223. 
I/origine  du  tcms  t  est  Tannée  17S0  ;  aiiisi  1 100  ans  ayant  ngtre  ère 
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de  celuî  que  donnent  les  ombres  de  gnomon  ,  observées 
aux  deux  solstices.  On  ne  peut  pas  désirer  un  accord  plus 
approché  dans  des  observations  de  gnomon,  où  F  extré- 
mité de  la  pénombre  est  si  difficile  à  reconnaître.  On 
doit  donc  en  conclure  ,  que  cette  observation  de  Tcheou- 
Koung  est  très-certaine;  car  pour  qu'elle  fût  supposée, 
d'après  l'élévation  postérieure  de  la  latitude ,  il  faudrait 
non-seulement  que  la  différence  des  deux  hauteurs  sols- 
ticFales  eût  été  arrangée  conformément  an  décroissement 
véritable  de  l'obliquité  de  l'écliplique  ;  il  faudrait  en- 
core que  chacune  de  ces  distances  en  particulier  eût  été 
arrangée  aussi  conformément  à  cette  loi ,  qui  était  alors 
înconnue  ,  car  chacune  de  ces  distances  combinée  avec 
la  latitude  des  missionnaires  s'accorde  également  avec  les 
formules.  Ces  suppositions  sont  tellement  invraisemblables, 
on  pourrait  dire  tellement  impossibles  ,  que  la  réalité  de 
ces  anciennes  observations  ne  peut  nullement  être  mise 
en  doute  ;  et  tant  de  justesse  dans  les  ré«vultats  ,  avec  de 
pareils  instrumens ,  suppose  une  longue  habitude  d'ob- 
server. 

17g.  Tcheou-Koiing  avait  également  déterminé  par  ses 
observations  le  moment  du  solstice  d'hiver ,  mais  elles 
ne  nous  ont  pas  été  transmises.  Nous  savo-ns  seuleipent 
par  les  Lettres  des  missionnaires  ,  que  suivant  Tcheou- 
Koung ,  l'ascension  droite  du  solstice  d'hiver ,  surpassait 
de  2.  degrés  chinois,  l'ascension  droite  de  la  constellation 
Nû^  constellation  qui  commence  par  t  du  verseau.  Ainsi 
en  retranchant  deux  degrés  chinois,  ou  i^^.SS'.^y^'^, 
division   sexagésimale     de    l'ascension    droite    du    solstice 


on  avait  t  =  —  235o.  En  calculant  avec  celte  valenr  de  * ,  on  trouve 
y*  =  260,51791 ,  ouy  en  degrés  sexagésimaux  ,  23o.5i',58"o3,  comme 
nous  Tavons  dit  dans  le  texte. 
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d'hi\rer  est  de  270*  ;  la  différence  a68*.ï'.43  sera  suivant 
le  témoignage  de  Tcheou-Koung  l'ascension  droite  de  • 
du  Verseau  à  l'époque  où  il  observait.  Voyons  si  la  chose 
a  pu  être  ainsi  à  l'époque  que  nous  avons  assignée  à 
Tcheou-Koung,  c'est-à-dire,  11 00  ans  avant  l'ère  chré- 
tienne. 

Au  commencement  de  lySo^ 
la  longitude  de  t  du  verseau  était      /  =^  SoS"*,  i4' .  lu^ 

Sa  latitude  était Ac=     8».  6'.2o''l>or. 

En  comparant  les  catalogues  de  Bradley  et  de  Mayer^ 
avea  celui  de  Piazzi ,  on  voit  que  cette  étoile  n'éprouve 
point  d'autres  déplacemens  que  ceux  qui  sont  causés  par 
la  précession,  l'aberration  et.  la  nutation.  Elle  n'a  donc 
point  de  mouvement  propre  sensible. 

Maintenant  pour  déduire  de  ces  données  sa  déclinaison 
et  son  ascension  droite  ,1106  ans  avant  Père  chrétienne, 
ou  28S0  avant  l'époque  de  1760,  il  faut  employer  la 
méthode  exposée  dans  le  n**.  649  page  92,  et  faire  usage 
des  formules  que  npus  avons  rapportées  page  96  ,  en  con- 
servant toujours  la  notation  que  nous  avions  adoptée 
alors.  On  supposera  dans  les  formules  le  tems  ^=— 2860, 
et  avec  cette  valeur  ,  on  trouvera 

Obliquité  de  l'équateur  sur 
l'écliptique  fixe  de  1750,  1 100 
ansavarit  l'ère  chrétienne.  .  .  Fz=z     23».3a/.48* 

Déplacement  du  point  équî-  .     . 

noxial  sur  l'écliptique  fixe  entre 
les  deux  époques 4='~4o**«   a' «43^ 

Déplacement  du  point  équi- 
noxial  sur  l'écliptique  mobile.  4^^ r-r  ■    2q^  ,  a3^^  3a^ 

2.  21 
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Déplacement  du  point  çqui- 
noxial sur  l'équateur.  .....  ——■=—.  o*. 4^^.44^,5 

Ajoutant  ^)/  àla  longitude  c|e 
l'étoile,  en  1 760,  on  aura  cet;e 
longitude  rapportée  à  l'inter- 
section de  l'équateur  sur  l'é- 
cliptique  fixe,  iioo  ans  avant 

notre  ère .%...    /-f-^]^=:    a68*.n'.a7^ 

.  Avec  la  longitude  l*{"^  et  \ 
la  latitude  A,  on  peut  calculer 
l'ascension  droite  de  l'étoile 
rapportée  à  cette  même  inter- 
section de  l'équateur  avec  l'é-  ■ 
dîptique  fixe;  il  ne  faut  pour 
cela  qu'appliquer  les  formules 
de  la  page  58;  on  trouvera  ainsi 
pour  la  valeur  dç  cette  ascen- 
sion droite «'ss    5i68*.  8'.34^ 

Retranchant  de  cette  ascen- 
sion droite  le  mouvement  da 
point  équinoxial  sur  l'équateur 

ou =7- ,  on  aura  la  même 

cos  F 

ascension  droite  rapportée  à 

cette   époque  ,    à  l'équinoxe 

vrai û'  — it'îs    ;268*.5i'.i6* 

Telle  était  donc,  d'après  nos  formules,  l'ascension  droite 
de  t  du  Verseau  9  iioo  ans  avant  notre  ère.  Cette  valeur 
surpasse  seulement  de  49^-33^'^,'là  détermination  attribuée 
à  Tcheou-Koung.  Cette  différence ,  ajoute  M.  Laplace  y 
paraîtra   fort  petite  ,    si  l'on  considère   l'intertîlude   de 
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Fépoqae  précise  des  cibservations  sur  lesquelles  cette 
déiermînation  est  fondée  ;  îl  suffirait  de  remonter  de 
54  ans  au-<lelà  de  iioo  ans  avaijt  Tère  chréiienne,  pour 
iaire  dbparaitre  cette  différence ,  et  alors  Tobservation  se 
rapporterait  au  tems  de  Ou-En-Ouang,  père  de  Tcheou- 
Koung,  prince  que  le  père  Gaubil  nous  dit  avoir  aimé 
et  cultivé  l'astronomie.  L'imperfection  des  observations 
peut  être  aussi  pour  quelque  chose  dans  cette  diffé^ 
rence;  Les  astronomes  chinois  déterminaient  Tinstant 
du  solstice  en  observant  des  longueurs  égales  de  l'ombre 
du  gnomon  4o  ou  5o  jours  avant  et  après  le  solstice^ 
et  ils  prenaient^r époque  moyenne  entre  toutes  ces  ob-* 
servations  correspondantes.  Cette  méthode  serait  exacte  ^ 
si  le  grand  axe  de  l'ellipse  solaire  coïncidait  avec  les 
solstices  ;  dans  ce  cas ,  la  marche  du  soleil  en  décUr 
naison  serait  symétrique  de  part  et  d'autre  du  solstice  y 
xomme  l'ellipse  qu'il  décrit  l'est  de  part  et  d'autre  de 
son  grand  axe.  Mais  à  l'époque  de  Tcheou-Koug,  noo 
ans  avant  notre  ère,  cette  coïncidence  était  fort  éloignée 
d'avoir  lieu  ;  il  en  doit ,  par  conséquent  ,  déjà  résulter 
.quelque  erreur  sur  la  position  du  soleil  à  l'instant  du 
solstice.  Une  cause  d'erreur  plus  à  craindre  encore  dans 
cette  détermination  ,  était  la  manière  de  rapporter  le 
solstice  aux  étoiles,  et  de  fixer  sa  position  dans  le  ci^ 
Pour  y  parvenir,  voici  la  méthode  que  l'on  employait. 
On  partait  de  l'instant  du  solstice  déterminé  par  les  ob« 
servations  du  gnomon,  et  douze  heures  après  cet  instant^ 
dans  la  nuit  suivante ,  on  observait  les  étoiles  qui  *se 
trouvaient  dans  le  plan  du  méridien.  L^scension  droite 
de  ces  étoiles  était  donc  celle  du  point  de  l'équateuf, 
diamétralement  opposé  au  solstice  que  l'on  avait  observe. 
C'était,  par  conséquent,  le  solstice  d'hiver,  si  l'obser- 
yetion  était  faite  au  solstice  d'été ,  ou  réciproqucmentt 
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Or,  pour  employer  ce  procédé, «il  faut  mesurer  exacte^ 
ment  un  intervalle  de  douze  heures.  11  parait,  diaprés 
le  père  Gaubil ,  qu'on  «e  servait  alofs  de  clepsydres.  Or 
mesurait  le  tems  qu'un  vase  employait  à  se  remplir  à 
diverses  hauteurs  ,  en  y  faisant  couler  Teau  d'un  vase 
plus  élevé.  On  sent  combien  cette  manière  de  mesurer 
le  tems  doit  offrir  d'incertitudes ,  et  trois  minutes  d'er- 
reur ,  sur  un  intervalle  de  douze  heures ,  suffisent  pour 
expliquer  l'erreur  de  la  détermination  de  Tcheou-Koung, 
jpuisque  3  minutes  de  tems  font  45'  en  arc.  Nous  sommes 
donc  encore  ici  ramenés  à  la  même  conclusion  où  nous 
9vait  conduits  le  calcul  des  hauteurs  mérîdienneS|  c'est 
que  les  observations  attribuées  à  Tcheou-Koung ,  par  les 
historiens  chinois  et  par  tous  les  missionnaires ,  sont  in- 
contestables ,  qu'elles  se  rapportent  très-bien  à  l'époque 
de  1 1  oo  ans  avant  notre  ère ,  que  Fréret  et  le  père  Gaubil 
assignent  pour  celle  de  la  régence  de  ce  prince^  et  qu'enfin 
loin' de  révoquer  ces  observations  en  doute,  on  doit  plutôt 
%'étonncr  qu'on  ait  pu  en  faire  d'aussi  exactes  à  une  pa- 
reille époque  et  avec  de  pareils  instrumens. 
'  lâo.  On  voit,  par  cet  exemple,  comment  les  obser* 
Valions  anciennes  peuvent  être  comparées  aux  tables  as- 
tronomiques modernes.  Si  ces  observations  peuvent  être 
regardées  comme  plus  exactes  que  les  tables  à  cette  dis- 
tance ,  oà  on  entreprend  de  les  étendre ,  alors  on  peut 
regarder  la  différence  comme  l'erreur  des  tables  ;  et  en 
faisant  varier  les  élémens  de  ces  dernières  d'une  quantité 
fort  petite  et  indéterminée  ,  on  en  déduit  une  équation 
de  condition  entre  Terreur  observée  des  tables  et  les 
erreurs  indéterminées  des  élétaens. 

'  C'est  en  comparant  ainsi  les  tables  astronomiques  avec 
1  es  anciennes  observàlions  grecques ,  arabes ,  perses  et 
chinoises ,  que  Fou  s'est  assuré  de  leur   exactitude ,    et 


Digitized  by  VjOOQ  iC 


IRTSIQUB.  3a5 

qn^on  a  fixé  les  yaleurs  précises  des  grandes  inégalités 
séculaires  que  le  tems  seul  peut  développer.  Il  nous  suf-^ 
fira  d'avoir  indiqué  ces  importantes  applications^  ceux 
qui  désireront  plus  de  détails  sur  cette  matière  ,  les 
trouveront  dans  les  ouvrages  du  père  Pétau ,  de  Fréret , 
de  M.  Laplace  ,  de  BaiHy,  du  père  Gaubil  et  de  quelques- 
autres  savans. 

18 1.  Les  levers  et  les  couchers  des  étoiles,  autrefois 
observés  avec  beaucoup  de  soin  ^  forment  ainsi  un  genre 
dUndication  trè^^  utile  pour  reconnaître  les  époques 
éloignées. 

On  en  distinguait  de  trois  sortes  relatifs  aux  positions 
de  Té  toile ,  par  rapport  au  soleil ,  et  on  les  nommait 
suivant  ces  positions  ,  cosmiques ,  acroniques  ou  hiliaques^ 
Il  en  est  fréquemment  question  dans  les  poètes. 

Le  lever  et  le  coucher  cosmique  avaient  lieu  lorsque 
Fétoile  se  levait  ou  se  couchait  le  matin,  k  l'instant  du 
lever  du  soleil. 

Le  lever  ou  le  coucher  acronique  avaient  lieu  au  con- 
traire lorsque  l'étoUe  se  levait  ou  se  couchait,  le  soir, 
à  rinstant  du  coucher  du  soleil. 

£nfin ,  le  lever  ou  le  coucher  héliaque ,  avaient  lieu 
lorsque  Fétoile  paraissait  le  matin  sur  Fhorison ,  un  peu. 
avant  le  soleil ,  ou  se  couchait  le  soir  presque  aussitôt  que 
lui.  C'était  l'instant  où  elle  commençait  à  se  dégager  desr 
rayons  d^  cet  astre ,  ou  celui  oii  elle  allait  s'y  plonger. 

Et  comme  les  étoiles  ne  sont  en  général  visibles  à  la- 
vue  simple  que  lorsqu'elles  «ont  au  moins  à  la**  ou  iF.^ 
du  soleil ,  il  s'ensuit  que  le  lever  coso^ique  précède  ,  de 
xâ  ou  i5  jours  environ,  le  lever  héliaque,  et  que  le 
coucher  acronique  suit  le  coucher  héliaque  de  la  même 
çfuantité.  I 
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182.  Le  lever  héliaque  des  étoiles  était  le  plus  reinar« 
qaable.  C'était  lui  qui  servait,  pour  ainsi  dire,  de  caleiw 
drier  aux  anciens  peuples,  et  les  travaux  de  l'agriculture 
se  réglaient  sur  ces  observations  ;  mais  la  position  de» 
équînoxes  déplaçant  peu -à -peu  les  étoiles,  leur  lever 
héliaque  ne  répondait  pas  longtems  à  la  même  époque 
de  Tannée ,  et  par  conséquent  aux  mêmes  travaux. 

Pour  trouver  le  lever  héliaque  d'une  étoile,  il  faut 
déterminer  le  point  de  Técliptique  qui  ,  lorsqu'elle  se 
lève,  est  abaissé  de  12*  ou  iS**  sous  l'horison.  Or,  cela 
est  très-facile  ;  car  soit ,  jig.  47  ,  0  l'observateur ,  SCH 
l'horison  ,  OP  l'axe  du  pôle  ,  et  S  l'astre  dont  on  veut 
calculer  le  lever  héliaque  ,  lorsque  le  soleil  est  en  5', 
à  12°  sous  l'horison.  On  est  supposé  connaître  la  latitude 
du  lieu,  ainsi  que  l'ascension  droite  et  la  déclinaison  de 
l'astre  S*  Avec  ces  données ,  on  calcule  d'abord  le  point  Ç 
de  l'équaleur  ,  qui  se  trouve  dans  l'horison  en  même  tem» 
que  l'astre  S  ;  puis  on  cherche  le  point  C  de  l'eVIiptique 
qui  se  trouve  dans  Thorison  en  même  tems  que  le  point 
Ç;  enfin,  connaissant  l'arc  vertical  VS*  de  la*,  avec 
l'inclinaison  de  l'équateur  sur  l'horison,  on  calcule  l'arc 
de,  l'écliptique  Cî'.  Cet  arc ,  ajouté  à  la  longitude  du 
point  C ,  donne  la  longitude  du  soleil  à  l'instant  du 
lever  héliaque  ;  et  d'après  cette  longitude ,  les  tables  du 
soleil  font  connaître  l'instant  de  l'année  où  le  phénomène 
a  lieui 

Si  ce  phénomène  se  trouve  indiqué  dans  un  auteur 
ancien  pour  une  époque  de  l'année  différente  de  celle 
ciù  il  a  lieu  aujourd'hui,  on  peut,  d'après  cette  diffé- 
rence, calculer  le. tems  où  cet  auteuf  écrivait,  en  ayant 
égard  à  la  préçession  des  équînoxes. 

Ainsi ,  quand  Hésiode  rapporte  ^que  ,  de  son  tems  , 
l'ëtoile  Arcturus  se  levait  héliaquement  soixante  jours 
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'après  le  solstice  d'hiver,  il  est  facile  d^en  conclure  que 
ce  poète  vivait  environ   960  ans  avant  notre  ère ,   car  . 
cVst  à  cette  époque  que  le  phénomène  a  dû  arriver  dans 
le  pays  qu'il  hal^itait  (*). 

(*}  Soit  E  r^quinoxc  du  printems ,  d'^où  l'on  compte  les  asoensioiu 
droites  et  les  lon^tudes;  lare  EA  sera  rascension  droite  de  Tastre, 
nous  la  nommerons  «^  Tare  SP ,  perpendiculaire  à  réquateur  en  ^, 
et  passant  par  le  pôle ,  sera  sa  disunce  polaire ,  nous  la  nommerons 
l.  Soit  de  plus  u  Tobliquiié  de  Téquateur  sur  Fécliptique ,  ou  Fangle 
QEC ,  et  soit  d  la  disunce  du  pôle  au  zénith ,  ou  Tanj^le  ZQP , 
complément  de  la  latitude  ,du  lieu.  Avec  ces  données,  il  s^agit  d'abord 
de  déterminer  le  point  Q  de  Téquateur  ,  qui  se  lève  en  même  tems 
que  Pastre.  Pour  cela ,  dans  le  triangle  AQS  recungle  en  ^ ,  Oft 
connaît  le  côté  SA  égal  à  ]00<»  — i^  ;  on  connaît  de  plus  l'angle  AQS  ^ 
hauteur  de  Tcquaiettr  sur  Thorison.  Cet  angle  est  égal  à  la  distance  d  di| 
pôle  au  zénith  \  on  aura  donc  le  second  côté  AQ  par  la  formula 

.      ^^          tang  *r^      '       ,.         .  ' 

sio  AQ  ^ ^r\c*    ^"  '"^''    sin  «  =: 


tang  AQS  tang  /  .  Ung  d 

en  rcprâientant ,   pour  plus  de  simplicité  ,  par  a  Parc  AQ,  Con- 
naissant a  y  on  le  retranchera  de  Fascension  droite  «  ,  et  Ton  amra 

QE  -s^a  —  «  ,    on  bien    à'  =  a  —  «, 

en  faisant  y  pour  plus  de  simplicité,  QE  :=  a\  a  est  Pascension 
droite  du  point  de  Téquateur  qui  se  lève  en  mt^me  tems  que  l'étoile. 
U  faut  maintenant  déterminer  le  point  C  de  Pécliptique ,  qui  se 
lève  en  même  tems  que  le  point  Q  de  Téquateur.  Pour  cela ,  on 
te  servira  du  triangle  EQC ,  où  Ton  coimalt  trois  choses ,  savoir  : 
Tangle  E^  ou  Tobtiquité  de  Tédiptique  n  ;  Fangle  Q^  ou  EQC  y 
supplément  de  EQh  ;  par  conséquent  égal  à  aoo<*  —*  d  y  et  enfin 
le  côté  EQ^  ou  a\  que  nous  venons  de  calculer;  on  aura  donc  la 
côté  EC^  que  je  nomme  a'\  par  la  formule 

^        —  cot  £/  sin  M  -I-  cos  0*  cos  a' 
oot  a    r=  '  t 

sin  a' 

q^  a  lieu  dans  un  triangle  sphériqne  où  l'on  connaît  un  côté  et  laa 
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Je  sois  entré  dans  quelques  détails  sur  ces  applications  j 
parce  qu^ elles  montrent  Pusage  de  l'astronomie  dans  les 

deux  angles  adjacens.  On  aura  aussi  Fangle  QCE ,  que  je  nomme 
C,  au  mojen  de  la  formule 

ces  C r=  ces  a'  sin  <f  sin  «*  +  CCS  €/  cos  tf , 

Xxaçjie  C  est  rinclinaisnn  dç  Tëcliptique  sur  Phorison  du  lieu.  Cet 
angle  sert  pour  calculer  la  distance  S'C  du  soleil  au  point  C;  car 
alors  daas  le  triangle  sphérique  CVS* ,  rectangle  en  V  ^  on  connaît 
l'angle  S'CV^  ou  C,  que  nous  venons  de  déterminer  »  et  de  plus, 
le  côté  opposé  VS'  de  la»,  que  nous  représenterons,  en  général  » 
par  h.  On  aura  donc  rhjpoihéuusc  S*C  que  )e  nomme  h\  au  moyea 
de  la  formule 

smh 
sin  h   =  - 

sin  C 

Ajoutons  »$"C,  on  h\  i  l'arc  CE ^  <>%  ^"t  déterminé  pins  haut;  la 
somme  a''  H-  h*  sera  la  longitude  du  soleil  à  Tinstant  du  lever  hé- 
liique  de  Pétoile  pour  Tépoque  que  Ton  a  considérée  ,  et  d'après 
cette  longitude ,  les  tables  feront  connaître  Tinstant  de  Fannée  où  le 
phénomène  arrive. 

La  figure  que  nous  avons  tracée  pour  suivre  la  résolution  successive 
des  triangles ,  est  particulière  aux  étoiles  situées  du  même  côté  de  Téqua- 
teur  que  le  pôle  qui  parait  sur  Phorison  ^  mais  comme  notre  raisonnement 
a  été  établi  sur  ce  cas  d'une  manière  générale  ,  nos  formules  le  sont 
aussi ,  et  on  les  étendra  à  tous  les  auti'es  cas ,  en  substituant  au  lieu 
des  élémens  de  Tastre  >  leurs  valeurs  numériques ,  et  observant  seu- 
lement la  règle  des  signes. 

Je  suppose  maintenant  que  l'on  veuille  appliquer  ce  calcnl  au  récit 
d'Hésiode.  On  sait  que  ce  poète  habitait  la  Béotie^  le  lieq  auque| 
SCS  poèmes  se  rapportent  parait  répondre  à-peu-près  à  une  latitude 
de  ^if^S  t  et  à  une  longitude  occidentale  de  aao,2,  comptée  du 
méridien  de  Paris.  Si  l'on  ignorait  entièrement  Tépoque  où  il 
a  vécu,  il  faudrait  calculer  le  lever  héliaque  d'Arctarus  de  sièd^ 
en  siècle  pour  cette  latitude  ,  en  ayant  égard  an  déplacement  pro« 
duit  dans   la  potitioB  de  cette  étoile  et  de  TécUptique^  par   l'effet 
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>  recherches  de  critique  et  d^antiquitë.  Il  n*y  a  aucune 
science  qui  ne  soit  utile  ep  quelque  cliose  à  toutes  lea 
autres. 


de  la  préceMidn  et  do  cYiangement  dVbliqult^.  On  trourerait  ainsi 
que  le  pfiënomène  ett  compris  eqtre  l«>8  apnérs  900  et  looo  aTaut 
Tère  chrétienne  ^  et  en  conlinuant  à  procéder  aimi  par  biiection  , 
On  tioiivera  qu'il  repond  à-peu'prt«  au  milieu  de  leur  interYalle, 
è'e«t-à-dlre ,  &  Tan  gSo  avant  notre  ère.  Je  dis  à-peu-piès,  car  Fîn- 
dicafion  des  époques  par  le  lever  héliaque ,  nç  peut  être  considérét 
que  comme  une  approximation  asstz  grossière  ,  à  cause  de  Tincer* 
titude  de  ce  genre  d'obsf  rTation  ;  le  plus  ou  le  moins  de  transprence 
de  Tair  ,  la  Yue  plus  ou  moins  perçante  de  l'observateur ,  et  une  infinité 
d'autres  causes  accidentelles  ,  peuvent  avancer  oti  retarder  Tépoqne 
du  lever  béliaque  dans  un  mètae  pa^-s ,  et  cette  époque  n'y  peut 
^tre  fixée  avec  quelque  «pparepce  d'txact^ude ,  qu*  par  un  grand 
fipmbre  d'pl^penratii^ni. 
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NOTES 

ET   EXEMPLES   DE   CALCULS 

RELATIFS  AU  SECOND  LIVRE. 

NOTE  I« 

j^xempîe  d'un  calcul  du  tems  vrai,  du  tems  moyen  et  du 
tems  sydéral,  d'après  des  hauteurs  absolues  du  soleil  f 
•bseryées  hors  du  méridien. 

Soit  ,  comme  dans  la  page  449  ^^  premier  livre ,  A  la  distance 
polaire  apparente  du  soleil ,  D  la  distance  du  pôle  au  zénith  9  ou  U 
complément  de  la  latitude  du  lieu  où  Ton  observe  j  nommons  Z  la 
distance  zénithale  du  soleil  observée  ,  et  corrigée  de  1»  réfraction  et  do 
la  parallaxe  ;  enfin ,  «oit  P  Tangle  horaire  cherché  :  avec  ces  données, 
•H  aura  P  par  la  formule 


•m 


iP=\J: 


{-4^}..}-£^^ 


din  A  sin  i> 


dont  nous  avons  déjà  fait  un  fréquent  usage.  Yoici  un  excm]^le  d# 
calcul  appliqué  à  une  observation  du  solt;il ,  faite  par  M.  Mathieu 
et  moi ,  à  Dunkerque,  la  ai  mars  1809 ,  le  jour  même  de  Tobser* 
vation  de  Bigel ,  que  f  ai  rapportée  dans  le  tome  I«'. ,  page  449^ 
La  latitude  était  de  Sio.ai'.a'.  5",  la  hauteur  du  baromètre  0^,76840  > 
•t  le  thermomètre  centésimal  à  +  8°. 

Le  tems  vrai  de  l'observation  était  déjà  connu  a  trèa*peu  près  par 
les  observations  des  jours  précédcns  :  avec  oett^  donnée ,  tupposéa 
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•Ktete  ,  on  a  .  calcule  ,  par  les  tablef  an  soleil  ,*  ^elle  clerait  étrt 
là  distance  apparente  ât  cet  astre  au  pôle  boréal  de  Téquauur  pour 
Tinsunt  mojen  de  la  série.  Une  petite  erreur  sur  le  tems ,  ne  pourait 
avoir  sur  ce  ré^ulut  qu^une  influence  insensible  ,  parce  que  la  distancé 
polaire  du  soleil  varie  très-peu  dans  un  petit  intervalle  de  tcms.  Toute* 
toÎB  cette  erreur  peut  se  redresser  dVlIe-méme  ;  car  si  Ton  s^est  trompé 
sur  le  tems  en  calculant  la  distance  polaire ,  Tan^le  horaire  déduit 
de  Tobservation  différera  de  celui  que  Ton  a  supposé.  On  recom* 
jnencera  donc  le  calcul  de  la  distance  polaire  avec  cette  nouvelle 
donnée ,  et  cette  fois  l'erreur  du  tems  ,  s'il  en  reste  une  ,  sera  oer» 
taineraent  assez  petite  pour  que  Ton  puisse  emplo^ar  la  disunce 
polaire  comme  exacte.  Dans  notre  exemple ,  on  avait  cette  distance 
polaire,  ou  A  :=  Sg^.^' ^i^'*» 

L'observation  faite  au  cercle  répétiteur  à  niveau  fixe,  après  le 
passage  du  soleil  au  méridien ,  avait  donné  la  distance  apparente  du 
centre  du  soleil  au  zénitb y5^,2\5^'%^ 

G>rrection  du  niveau ••.  —    5  ,27 

75«».a'.49>a 

BéÊvction.    .    •    •   . -4-3.39,01 

Parallaxe .3,5^. 

Distance  vraie  du  soleil  an  zénitb Z=  750.6^.  19'' ,46 

Avec  CCS  données ,  on  effectue  le  calcul  ainsi  qu^il  suit  ; 

A  =r    890.44'. la^oo 
/>  =    380.5/. 55",oe 

A^D  =:    600.46'. i7",oo  500.46'. 17" 

Z  =    750.  6'.i9",46  750.  6'.  19^46 

iT  4-  A  —  D  =  ia5o.5a'.36",46    Z  4-  D  —  A  =  040.20'.  a',46 

^j-A  —  Z)  Z4-/>  —  A 

=   6ao.56'.iB>3    ^—^ =  lao.io'.  r,a3 


a  -a 
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lostin^     ^  a*^     J"^         9*9496427      logsin  A  =  9,9999954 
log  tin  f "^ — J  =         9,32379aa      log  lin  Z>  =  9,7985466 

9,3734349  9»79^^ 

9,798541*0 

log  8Î11*  i  p  ==       947489^*9 

log  sin«  J  P  =         9,73744^4 
i  P  =  33*.  6'.53'',47 
P  =  66o.i3'.4r,  9  rr    4^.a4'.55V5 

ÀTec  le  tems  Trai  ainsi  connu,  les  tables 
jLonnent  le  tems  moyen i6^.3a'.i7'',59 

Et  ensuite  le  tems  sjdéral «•  4^*^7'*^S^9 

Epoque  moyenne  de  la  série  en  tems  de 
la  pendule d^.io".  9^,65 

Retard  de  la  pendde  sur  le  tema  sjdéral 
^  répo^  de  l'observatioi^  du  soleil  ....  3^.i7\xo'',9f 
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NOTE  IL 

Exerhpie  d'un  calcul  de  l'obliquité  de  Vicliptique  par  une 
déclinaison  du  soleil  observée  près  du  solstice. 

L'obtervation  que  je  prendrai  pour  exemple ,  a  été  fidte  par  M.  Ma* 
thiéuet  moi,  à  TObsenratoire  de  Paris,  .arec  un  cercle  répëtiteor  à 
niveau  fixe,  le  i5  juin  1809,  le  baromètre  étant  à  0,75700  ,  le  tfaer* 
momètre  attaché  au  baromètre  moquait  H-  180,8  de  la  diTiiion  cen- 
tésimale, et  le  ibermomètre  exposé  k  Pair  libre  et  à  Fombre  marquait 

Yoici  d^abord  U  tableau  des  angles  horaires  observés  et-  des  réduc- 
tions au  méridien.  Nous  avons  fait  on  calcnl  semblable  pour  la  po- 
latre ,  tome  I«'. ,  page  4^^* 
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liuTBt. 


Passage  au  soleil  au  méridien  en   tems  de  la  pendule. 


Epoqvb 
bei  obsbrtations. 

▲NGLB  HORAXRE. 

ftéDTJCTIOU. 

5^  5\  o'' 

X/.58" 

633.4 

9.53 

x3.i4 

343.7 

i3  .  a5 

9.44 

186  .0 

i5  .   7 

8.   0 

ia5  .7 

16  .  XX 

6  «56 

94.4 

17.  xa 

5.55 

68.7 

i8.    I 

5.V 

5x  ;X 

'9«   * 

4-  5 

52.7 

19  .  58 

3.   9 

19.5 

%i  .5o 

1  .17 

3. a 

22  .55 

0  .  la 

0  .  r 

94  «aa 

1  .  x5 

3,x 

»5  .  xo 

a.    3 

8. a 

»7.56 

4-9' 

39.8 

aS.SS 

5.3x 

59.8 

99.43 

6.36 

85  . 5 

30.48 

7.41 

xx5  .9 

S2  .   0 

8.53 

154.9 

53.35 

10  .a8 

ax5  .  t 

54.41 

11  .34 

a6a.6 

56.  xo 

i3.   3 

534.3 

56.58 

i5  .  5x 

576.5 

37.59 

i4  .  5a 

433  . 8 

58. 5o 

15.43 

484.8 

59.35 

16.Î16 

53o.# 

40.46 

»7  '  39 

611  .5 

41.40 

18.33 

675.5 

4». «2 

19  •  ao 

754.1 

6683.  a 
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Arec  eette  somme ,  on  calcule  la  rédûctUm  inojeime  de  la  diitanct 
par  la  formule 

imA.tinZ>{i -t-ar'}      a",  sin»  1 1»' 
•inZ  un  1     « 

démontrée  dans  le  premier  lirre.  La  Quantité  6683'',a  est  la  somma 

a".sin«Ji/' 

des  fiicteurs  yariablcs    — : — •   Pour   calculer  le  facteur  conti* 

sm  I 

tant ,  il  faut  connaître  les  valeurs  de  A  ,  Z  et  r\  D  abord ,  Tobser- 

Tation  éunt  £iite  à  rObservatoire  dont  la  latitude  est  4^<>.5o'.i4''y 

on  avait ^  =  4i**.  9'«4^ 

La  distance  polaire  du  soleil  calculée 
par  les  tables  pour  midr,  était.  .    .'  .  A  =  66«.4o'.4^^ 

.    G)mme  il  s''agit  d*un  passage  au  mér 
ridien  supérieur,  on  avait Z  s=  À-**/' =:  a5^*5o'*57* 

De  plus ,  la  pendule  avançait  par  jour 
sur  le  soleil  de  io6",8  5  ainsi  comme  r' 
exprime ,  eu  général ,  le  retard  diuma 

io6",S 
divisé  par  86400%  on  avait .   .   .   .   *i  r*  =  —  ■  ^^^    - 

06400 

Avec  ces  dobnées,  le  calcul  du  jeteur  constant  ie  £iit  de  la  m»* 
idère  suivante,  comme  on  Ta  déjà  vu  pour  la  polaire  à  Tendroû  cité* 

log(i  +  ar').    .- =  9,9989251 

lQgsini> =  9,8183585 

logsinA .=  9,9629813 

9,7802646 
log  sin  A  —  Z> =  9,6343359 

log  fiicteur  constant.  .   .   •    •    •    •       0,1459287 
log  6683,2 .   .   .  ^ 3,8249845 

3,970918a 
logaS i,447i58o 

a,523755a 
Réduction  moyenne —  334'^oo^ 

Celte  réduction  est  Aoustractive  de  la  disunce  zéinitbale,  mais  elle 
supposa  la  distance  polaire  dtt  soleil  cooiUAtc ,  tandis  «pi'ella  allait  <» 
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dimiDuant ,  fono  que  le  soleil  n'était  pas  encore  arriTé  au  solstice'* 
La  correction  que  cette  circonstance  nécessite  a  été  expliquée  dans  le 
tome  h'. ,  page  Soy ,  nous  en  feront  ici  Fapplication.  La  somme  des 
angles  horaires  exprimés  en  siinutes  de  tems  et  fractions  de  minute  est 

Avant  le  passage  au  méridien ,    76^60 

Après  le  passage  au  méridien • 187^.92 

DifîércDce iii\3% 

Diminution  de  la  distance  polaire  en  1'  de  tems  .    .    .        o",io 

Somme  des  corrections.  .    .   .   .    .    .   .    .    •.  •   •    •    •.  •      }^'\^ 

Divisant  par  a8 ,  nombre  des  observations ,  on  a  la  cor- 
rection moyenne,  qui  est.  .    .  ^ •        o",4ot 

« 

Puisque  la  distance  polaire  va  en  décroissant ,  les  distances  zéni- 
thales observées  avant  midi  et  réduites  au  méridien,  sont  plus  grandes 
que  la  distance  méridienne  j  au  contraire ,  les  observations  Eûtes  après 
nrtidi  donnent  des  distances  méridiennes  trop  petites.  Puisque  celles-ci 
Temporteut ,  la  correction  moyenne  ,  o\f\Oi  doit  être  ajoutée  aux  dis- 
tances zénithales  observées  j  on  doit  donc  écrire  -I-  o",4oi  •  Généra- 
lement soient  M  la  somme  des  angles  observés  avant  midi ,  S  la 
sommé  des  angles  observés  après ,  ces  angles  étant  exprimés  en  mi- 
nutes y  nommons  m  Taccroissement  de  la  distance  polaire  du  so^ 
leil  en  une  minute  de  tems  ^  la  correction  moyenne  additive  aUx  dis- 

tances  zénithales  a  ponr  expression  ^-  '  ,   n  .  étant   le 

n 

nombre  des  observations.  U  ne  reste,  dans  chaque  cas  particulier, 

qu'à  suivre  les  signes  que  prend  cette  formule. 

Enfin  il  nous  faut  calculer  la  réduction  que  la  distance  méridienne 
exige  pour  être  ramenée  au  solstice  j  cette  i-éduction  toujours  additive 
est  donnée  par  la  formule  

sin  /)'  =:  2  tang  «  ain»  5  £'  —  a  lang*  «  sin4  5  Z'  : 

«»  est  Tobliquité  de  Tcdiptique  ,  et  L'  la  distance  du  soleil  au  soktine 
en  longitude.  Cette  formule  a  été  démontrée  tome  H  ,  page  5i. 

Dans  notre  exemple  on  avait  «»  =:  aS*".  *iyl4^'\  Sy  ,  de  plus  ,  la 
valeur  de  1/  calculée  par  les  tables  du  soleil  de  M.  Delamhre  était 
£'  =  6° .  7' .  37  ".  Avec  ce»  données ,  h  calcul  ;»'effectue  ainsi  qu'U  suit  :. 
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Joga.  .   •    =  o,3oio3op  ]og  a  .  .   .   ss  o,3oxo3oo 

log  tangé»     =  9,6375143  log  tang3  ^     -.  8,9185439 

log  «à  i  4'  =?  7^4557.^^^  .   H  «n*  H'  =»=  4,9"557a 

!«'.  terme.         3,479^097  ^^*  t*»"nic. .  —  ^3359 

a«.  terme.  •• -^  133^9  .    ( 


«in  D'  -    .  3,4778758 

logai^,^:    =7,^0795 
i>'  .  .    .   .    =  8'.3i'.io 


f 


-  Toutes  nos  réductiom  étant  coonues  ^  boùb  achcreroiitf  Itf  calcula 
«c&iine  il  Balt:  i  .;,./ 

'  Dlsiarice  zeniiLalc  niojetine  ,  observée ,  .    ...    ;    25*.56'.tàr',^* 
Correction  du  nivcdti  .''.  "l    .   ^    .,'.**..    ,  i-K  ô*',^5^ 


.           •    '                     ...  35*>.36'.iti",2o, 

lléfraction  —  parallaxe.    . '     4-  22^,7^ 


pnge  38  du  text«« 
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NOTE  111,  helative  a  la  page  54. 

Exemple  d*un  calcul  de  la  longitude  du  soleil  près  de 
réçuinoxe  d'automne  ^  pour  trouver  la  correction  de» 
tables  du  soleih 

Gfi  calcul  est  tout-à-fait  analogue  à  celui  que  noui  avoAs  àéxxMi' 
<ian§  la  uotc  précfdentc  ;  c'est  pourquoi  je  l'exposerai  plus  brière- 
llifnt.  L'c^servation  qui  nous  serTira  d'exemple  a  été  laite  à  TObser- 
fatoirede  Paris,  le  i5  septembre  i8o9,^ar  MM.  Matlueu  et  AragO^ 
a-v^cun  cercle  répétiteur  à  niTeau  fixe.  Le  baromètre  marquait...* 
•*>7^4>»  le  thermomètre  à  Fair  libre  •♦-  19. 

Epoque  du  passage  du  soleil  au  méridien  en  tems  de  la 
pendule.   iï*.a5'.3'^8. 


Epoqub 

1>SS   OBSERTATIOna. 

AlfOLS   HORURE. 

tiàoVCTlOVU 

ix^.aa'Ôo" 

a'.  .4^ 

9.8 

:»5.43   .    .   . 

.    .   î  ..ai 

3.6 

a4 .  40 

0  .a4 

o.^ 

d5  .3a 

0  .a8 

0.4 

a6  .  33 

f  .ag 

4.5 

ay  .  ao 

a.  16 

xô  .  t 

-18.35 

3  *a9 

a5 .  S 

80.59 

.      5.55 

68.7 

5r  .59 

r    .6,5$ 

9^-^ 

Sa  .  48 

7.44 

#17.4 

S4." 

g.a 

i63 . 8 

15.  0 

§.5G 

193  .  7 

689.  # 
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La  réduction  au  méridien  se  calcule  par  la  formule 

sin  A.sin/>{i +  af'^     a".»in*|^' 

/  c=  .     X  ' : 7, • 

sm  iS  am  I 

Or  on  a^ait ,  dana  cei  èbsctratioiis  ^ 

A  =r  86». 53'. 37"    croifaant«. 
^  =  A  - /)  =  45*.4a'.5f'' 

La  pendule  avançait  par  jour  de  ai^''»  on  avait  donc 

, ^tq' 

^  ""         86400' 

Ayec  cet  données,. 09  calcule  /;  et  en  divisant  la  somme  des  # 
par  la  ,  nombre  des  otsçryations  ,  on  a  la  correction  moyenne  : 
Toici  ce  calcul. 

log(i+ar').    .   i   .    ;   i   .   *  3=9^77925 
logsinZ).   .........  =  9,8i83585 

logain  A .    .    .   =:  9,9993617 

9,8iô5ia5 

log8ia(A  — /)) .  =  9,85495a5 

log  &cteur  ooDSUnt. 3=  9,9606600 

lojf  689,8. .  =  a,83a73a*    ... 

2,799^83d 
log  la  ..........   .         1,079181a 

-  .  ^-  ],7aoioao 

Réduction  moyenne  flotaéridien.  —  5a'S49        sonstractifc. 

La  correction  mojenne  résultant  du  changement  de  la  disUnct 
polaire  pendant  riaterraUe  de  la  série ,  a  été  doxmé«  dans  la  noci^ 
Ptécédcote.  Son  expression  générale  est 
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elle  s^ajoute  a  la  JistaDce  zénUbale  moyenne  arec  soit  signe.  Ici ,  tn 
ajouUDi  les  angles  knaires  a^^ut  et  après  le  passage ,  on  trouve 

.  '  Mzs        4' .00 

4$*=:       4/ .35 

Différence iRf  —  «^=  —  43' .53    , 

Accroissement  de  la  distancé  pï))iiire  an  i'      \ 

de  tems ,    déduite  des  tables..   .   «    .    .  «  =  -f>    o",96 

Par  conséquent (i^/— *$)  pr  =:  — •  4i".5968 


la 


Avec  ces  résultats  on  peut  calculer  la  déclinaison  du  soleil  aiosi 
qv^il  suit  : 

Distance  zénitLale  observée .   .   .    45*^*^3('.5a",5o 

Correction  du  niveau  .    .' .   i.  .   ♦  «4-,  o",89 

45!o.43'.53",39 
Eéû-aciion  —  parallaxe  •.....,...•  ^^' v^l 

•  •      •  ■45*.44'-44'',66  ' 

Réduction  au  méridieti  •    .    •  _ *.'.'.'••  -i.  5:/',^^  ' 

Pour  la  variation  de  la  distance  polaire.   ...  .-.    3'',466 

Distance  méridienne  du  soleil  au  zénith.*   .*   .'    .'      t\%^*l\f~.éfil\'j6  ' 
Distance  de  l'équateur  au  zénith  ,  ou  latitude  .dç<  <,'   .    ■  1  ;:.  i 

Tobservatoire  .    .    .    .    * '.    .   ........    .4S":5p'.i4",po 

Déclinaison  du  soleil -boréale.    ........        Jo.  G.^"fio 

Béduction  à  Téclipticpie  à  cause  de  la  latitiid« ,     ,  .  , 

du  soleil  ......"...■ —,  o"^8 

Déclinaitfni  da  point  carrei(pondant  de  l'^cUf».  ..t 
tique 3î».  6'.a4',8a 

^  C^te*  ^fêdhiaisoii'  ^tast  tconûuè  et  i^ep^settl»»  ifMir.  d  %  on  pcol  tfUr 
déduire  la  longitude  L  par  cette  formule     .  .:  r 

■    sin  » 
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*«*  étant  Vobliquitë  de  Fédiptique  que  notif  prendront  ^gile  i.    •   • 
a3<».a7'.4^".6a,  on  u-ouve 

log  sin  d  ^  8,7339902 
log  sin  tf  s:  9,6oooB85 
log  «in  L  =  9,1339517 

Longitude  du  soleil  déduite  de  Tobs^vation  £.  :=  i7a*.to'.33'',8^ 
Longitude  du  soleil  calculée  par  les  taUee   pour 
le  m^me  intiant 17a*».  10'. 35", 80 

Différence ,  ou  erreur  des  tal>lei.   .   • .  -t-  i\^ 

On  forme  ainsi  30  on  3o  obserTatiom  de  cette  erreur,  et  on  prend 
U  moyenBe  entre  tlltti ,  caBmie  il  11  été  dit  dans  le  texte ,  page  34* 
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NOTE   IV, 

détermination  de  la  latitude  par  des  ohsen>ations  du  soleil 
faites  près  du  méridien^ 

Dans  cette  métliode ,  on  suppose  les  tables  du  soleil  exactes  ;  on 
c^servç  la  distance  méridieniie  de  cet  astre  au  zéoûh  j  on  prend  dans 
les  tables  sa  distance  à  Féquateur.  On  ajoute  ces  quantités  si  le  soleil 
se  trouve  entre  Féquateur  et  le  zénith.  Dans  le  cas  contraire  ,>  on 
retranche  Lt  plus  petite  de  la  plus  grande  ^  la  somme  ou  la  diff(&- 
rence  est  la  distance  de  Féquateur  au  zénith  ,  ou  la  latitude. 

La  distance  méridienne  du  soleil  au  zénith  se  déduit  des  observa- 
tions précisément  comme  nous  Venons  de  le  ^ire  dans  Fexemple 
précédent^  nous  avoirs  trouvé  alon 

Pistance  m<§ridienne  du  soleil  au  zéniili  .....    4^<'.43'. 4^,70 
Admettons  la  déclinaison  boréale  du  soleil  donnée  par 

}e»  tables,  et  supposons.     .........      3°.  6'.a5",3o 

lia  somme  sera  la  distance  de  Féquateur  aii  zénith , 

ou  la  latitude  de  Fobservatoire  . 48'*'3o'.io" 

Nous  avons  ajouté  la  déclinaison  à  la  distance  zénithale  ,  parce  qn^ 
}e  soleil  se  trouvait  entre  Féquateur  et  le  zénith.  Si  la  déclinaison  cM 
f^té  australe ,  il  aurait  fallu  la  ^trancliç^. 
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TRAITÉ 

ÉLÉMENTAIRE 

D  ASTRONOMIE  PHYSIQUE. 
LIVRE   TROISIÈME. 

THioaiE    DB    LA    LUKE. 

CHAPITRE    PREMIER. 

Phénomènes  généraux   du   mouvement  de  la 
Lune» 

1.  Mous  venons  d'exposer  les  phénomènes  que  présente 
la  marche  du  soleil ,  nous  en  avons  déduit  les  lois  du 
mouvement  de  cet  astre,  et  nous  avons  fait  connaître 
les  applications  de  ces  lois  aux  usages  de  la  société, 
Kous  avons  donc  rempli  à  cet  égard  Tobjet  de  Tastro- 
Bomie.  Nous  allons  suivre  de  la  même  manière  les  mou— 
vemens  des  autres  corps  célestes ,  en  nous  élevant  ^  paù 
Inobservation  et  le  laisonnement ,  de  leurs  apparences  U< 
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plus  simplet  11  leurs  lois  les  plus  compliquées.  Mais  la 
facilité  de  ces  recherches  deviendra  beaucoup  plus  grande 
par  nos  recherches  àhtérïéuresj  car,  le»  but  étateit  le  méme^ 
les  méthodes  dont  nous  âvoni  feit  tisftge  ,  ^urront  pres- 
que toujours  servir;  et  si  la  diversité  des  circonstances 
Vious  force  à  les-  modifier  ^  les  çh^ngéfnens  qu'il  faudra 
leur  faire  subir  seront  indiqués  par  la  nature  des  choses 
aussitôt  qu^ils  deviendront  nécessaires. 

'  -2.  Commençons  par  la^  lune ,  dont  les  apparences  sont 
SI  remarquables ,  et  suivons  la  série  des  phénomènes  que 
'c«t  astre  nous  présenté.  Sa  lumière  est  plus  pâU  que  celle 
du  Soleil  ;  on  n'en  reçoit  aucune  chaleur  sensible.  £lle 
éprouve 'dans  son  jétéiy^ô,  et  dans  s0n  éclat^  des  varia- 
lions  périodiques  auxquelles  on  à  donné  le  nom  déphasés. 
Si  l'on  observe  la  lune  lorsqu'elle  passe  au  méridien  au 
milieu  de  la  nuit,"  son  disque  parait  entièrement  lumi- 
neux, sa  forme  est  arrondie  et  brillante  ;  alors  elle  se  lève 
'^tiïrdd'ië  s&lêil  sfi^  MlK^he^  «t  récîpT>oqii«nie»t>  St  «n.  con- 
tinue de  Uobserver  pendant  plusieurs  jours ,  on  la  voit , 
pen-à-peil ,  per^  de '^lumière.  La  partie  éclairée  de  son 
disque  diminue  de  largeur;  en  même  tems  elle  se  lève 
jaluç  tard ,  et  lorsque  son  disque  est  réduit  à  un  demi- 
cercle  ,  elle  ne  paraît  plus  que  pendant  la  dernière  moitié 
de  la  nuit.  Quelques  jours  après,  ce  n'est  plus  qu'un 
croissant  j  dont  les  pointes  sont  tournées  vers  l'occident, 
ç'est-à-dîre ,  vers  le  côté  du  disque  le  plus  éloî|;né  du  soleil. 
Alors,  elle  né  se  lève  que  peu  de  tems  àvaiit  cet  astre; 
le  croissant  diminuant  de  jour  en  jour  ^  Fa  lune  devient 
toul-5|-fait  obscure  telle  se  lève  avec  le  soleil ,  et  on 
cesse  de  rapperccvoîr.         •     *         ^ 

A|>)rçs  arçîr  ét4  iftvisiblff  pendant  trcis  ou  quatre  jours, 
iflU^r^pa^raît,  le  .^o^c^  à  \'Q^çideijtj|  pej^  4f  |ems  après  l^ 
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coucher  du  soleil;  cen^est  d'abord  qu^un  fitet  de  lumière, 
qui  ^'agrandissant  peu-à-peu ,  prend  en  quelques  jours  la 
forme  d'un  croissant,  dont  les  pointes  sont  tournées  k 
l'orient ,  c'est-à-dire  ^  du  côté  opposé  au  soleil.  Les  jours 
suivans,  la  lune  s'éloigna  de  plus  , en  ptijis  de  cet  astre; 
son  disque  s'agrandit,  et  elle  reprend  enfin  celte  forme 
arrondie  et  brillante  que  nous  lui  avons  vue  d'abord  :  la 
période  de  ces  phases  est  d'environ  29  jours  et  demi. 

Voici  l'exposé  des  faits.  Pour  parvenir  sûrement  à  la 
connaissance  de  leurs  cai:^es  ,  il  faut ,  avant  tout ,  ac-p 
quérir  quelques  notions  précises  sur  le  mouvement  de  la 
îune. 
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CHAPITRE    II. 

première  approximation  des  moui^emens  de 
la  Lune,  Théorie  de  son  mouvement  cir* 
culaire. 

3.  Les  observations  que  nous  venons  de  rapporter , 
prouvent  que  la  lune ,  après  avoir  passé  au  méridien  en 
même  tems  que  le  soleil,  retarde  sur  lui  de  jour  en  jour, 
et  s'en  écarte  ainsi ,  de  plus  en  plus ,  en  sens  contraire  du 
mouvement  diurne.  Elle  a  donc ,  comme  cet  astre  ,  un 
mouvement  propre  ,  mais  plus  rapide ,  dirigé  d'occident 
en  orient  :  cela  est  tout-à-fait  confirmé  par  la  manière 
dont  elle  s'éloigne  successivement  des  étoiles  qui  se  ren* 
contrent  sur  sa  route. 

Pour  connaître  la  loi  de  ces  mouvcmens  avec  exacti- 
tude ^  on  emploie  la  méthode  générale  que  nous  avons 
exposée  dans  le  premier  chapitre  du  second  livre,  et  qui 
nous  a  déjà  servi  pour  le  soleil  ;  on  observe,  jour  par 
jour ,  la  hauteur  méridienne  du  centre  de  la  lune  et  son 
ascension  droite  ;  on  en  déduit ,  par  le  calcul ,  sa  longi-* 
tude  et  sa  latitude.  La  série  de  ces  résultats  détermine  la 
vitesse  et  la  direction  de  son  mouvement  angulaire. 

4«  On  a  trouvé  de  cette  manière  que  la  lune  décrit 
sur  la  sphère  céleste  ,  un  grand  cercle  dont  la  terre  est 
le  centre  ;•  ce  grand  cercle  est  obHque  à  Téquateur  et  à 
Técliptique.  Son  inclinaison  sur  ce  dernier  plan  varie  dans 
des  limites  pea  étendues,  que  nous  déterminerons  bientôt. 
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Maïs  sa  valeur  moyenne  est  5**,  7222.  Les  valeurs  varia- 
bles quVlIe  prend  à  chaque  révolution  peuvent  se  dé- 
duire Immédiatement  des  observations ,  en  déterminant 
diaprés  leur  comparaison,  la  plus  grande  latitude  de  la 
lune  ;  de  même  que  Tobliquité  de  Técliptique  est  donnée 
par  la  plus  grande  déclinaison  du  soleil. 

5.  On  trouve  la  trace  de  Porbe  lunaire  sur  réclip- 
tique,  ou  ,  selon  le  langage  astronomique,  /a /905z/<on  de  ses 
nœuds f  en  déterminant ,  par  la  série  des  observations,  l'ins- 
tant où  la  latitude  de  la  lune  devient  nulle  ;  car  il  est  sdnsible 
que  cet  astre  traverse  alors  le  plan  de  Fécliptique  ,  et  par 
conséquent ,  sa  longitude  à  cette  époque  est  la  même  que 
celle  de  ^ts  nœuds. 

6.  On  appelle  nœud  ascendant  celui  par  lequel  la  lune 
passe  lorsqu'elle  s'élève  au-dessus  du  plan  de  Técliptique  ^ 
vers  le  pôle  boréal  ;  et  nœud  descendant ,  celui  par  le- 
quel elle  descend  au-dessous  de  IVcliptique ,  vers  le  pôle 
austral.  La  distance  du  nœud  ascendant  à  l'équinoxe  du 
printems,  ou  sa  longitude  ,  au  premier  janvier  1800,  était 
17%6933  ;  ce  qui  détermine  ,  pour  cette  époque ,  la  posi* 
tion  de  l'orbe  lunaire. 

7.  Ces  nœuds  ne  sont  pas  fixes  dans  le  ciel  ;  ils  ont 
fur  l'écliptique  ,  un  mouvement  rétrograde  ,  c'est-à-dire  ^ 
dirigé  en  sens  contraire  de  celui  du  soleil.  Ce  mouvement 
^e  reconnaît  par  la  suite  des  étoiles  qut  la  lune  rencontre 
en  traversant  le  plan  de  l'écliptique ,  ou  plus  exactement 
}[  se  reconnaît  et  se  mesure  par  le  changement  de  longi- 
tude de  ses  nœuds. 

8.  Donnons  maintenant  les  valeurs  numériques  de  ces 
mouvemens  divers  :  l'arc  moyen  que  la  lune  décrit  parai* 
lèlement  à  l'écliptique  en  cent  années  juliennes ,  forme 
ce   que  l'on  appelle    son   mous^ment  séculaire    tropique. 

C'est  la  différence  de  ses  longitudes  moyennes  dans  cet    ^Ag^ 
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jnleryalle  ;  sa  valeur  en  i8oo  était  de  5347 4^°, 088110 
ou  siïfiplement  34a**,o88iio,  en  omettant  les  x336  cir- 
conférences entières  qui  ne  peuvept  occasionner  aucun 
dovit^.  Cet  arc,  divisé- par  365^5^,  donne  le  mouvement 
àiurn^  tropique  égal  a  i4%64o4»  environ  treize  fois  plus 
rapide  que  celui  du  soleil. 

•  9.  Avec  ces  données ,  çn  conclut  par  une  ^mple  pro- 
portion ,  le  tems  que  la  lune  emploie  à  revenir  à  la  même 
longitude  ou  sa  révolution  fènodiqim ,  <lont  la  valeur  est 

4oo«.36525J  -•     f-o       ,  1, 

Vo/    , 7^ <>u  27',3ai5o2i  ;  c  est  ce  que  l'on  nomme 

S3474^%o^ïio 

tm  mois  fèrioàique  lunaire» 

10.  Si ,  du  mouvement  séculaire  tropique^  on  retrancbc 
la  précession  des  équînoxes  pour  un  siècle ,  c'est-à-dire  , 
î5463",  on  aura  le  mouvement  séculaire  sydéral ,  on  par 
rapport  aux  étoiles;  car  la  marche  des  étoiles  et  celle  de 
la  hine  par  rapport  aux  équînoxes,  se  faisant  dans  le  même 
$ens ,  leur  mouvement  relatif  est  égal  à  la  différence  des 
arcs  qu'elles  décrivent.  On  trouve  ainsi  53474o*i54i8io 
ou  simplement  34o*,54i8io  pour  le  mouvement  séculaire 
sydéral  de  la  lune  ;  et  par  une  simple  proportion  ,  on  en 
déduit  27^,321661  pour  sa  révolution  sydérale. 

Ces  deux  révolutions  de  la  lune  sont  donc  liées  entre 
elles,  par  la  précessîon  des  équînoxes,  et  on  peut  les 
déduire  l'une  de  l'autre.  Elles  n'ont  pas  toujours  eu  le* 
valeurs  précédentes  j  elles  diminuent  peu-à-peu  ,  de  siècle 
en  siècle ,  parce  que  le  mouvement  de  la  lune  s'accélère  ; 
cl  ces  chaiigemens  sont  sensibles  dans  les  observations, 
après  d'assez  courts  intervalles  de  tems. 

11.  En  général,  les  mouvement  de  la  lune  se  com- 
posent, comme  ceux  du  soleil,  d'un  petit  nombre 
d'élémens,    dont  la  valeur    moyenne  reste    la  même; 
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de  plusieurs  inégalités  à  longues  périodes  ou  siculai-- 
tes,  qui  altèrent  çeu-à-ped  ces  Valeurs;  enfin,  d'un 
grand  nombre  d'inégalités  renfcrnii'es  dans  des  périodes 
plus  petites ,  qiiî  se  détruisent  et  se  rétablissent  suc'ces- 
•Iveihent  :  èelles-cî  accélèrent ,  dans  certains  tems  ,  le 
mouvement  de  la  lune ,  et  le  retardent  dans  d'autres  \  aU 
l?éu  que  les  inégalités  séculaires  suivent  une  rriarche 
cônstamhient  croissante  ou  décroissante ,  au  moins  de- 
puis lés  plus  anciennes  ôbsérvâlîôns  jus<Ju*à  nous;  et  cir 
ne  sera  qu'après  uh  grand  nombre  de  siècles ,  qu^bn 
veiTa  teurs  péHodes  s'accomplii^  pour  récommencer  dé 
nouveau.  -     •     ^ 

'Nous  examinerons  plus  tard ,  avec  détail,  les  efféti' 
de  ces  diverses  causés:  pou^  te  liloment,  il  suffit  de  les 
indique]*. 

'iz»  On  n^aî  pas  connu  d'abord'lës  résultats  'pré^cédéihs^ 
avec  toute  l'exactitude  que  nous  pôutbris  aujourd'hui  Ifeur 
supposer.  On  à  dû  commencer,  comme  pour  le  soleîï, 
par  les  déterminer  à-peu-près,  et  en  former  dés  taWes' 
\  qui  étaient  sans  douté  assez  inexactes;  en  comparant  cc^ 
tables  avec  ptùsiéurs  années  d'obsërv&lîons,  oh  a  pu  tfou-* 
ver  l^erréur  du  moyen  mouvement  ;  car  celte  erreur  âMâît 
en  s'accumùtant  avec  le  tems  ,  au  lieu  que  celles  d^s' 
inégalités  périodiques,  ne  faisaient  qu'oscîller  danscertain^^^ 
irrnîtcs.  D'après  cela,  on  conçoit  quHçî,  comme  danslà'àé- 
terminalioh  de,  ranriée  solaire,  l'eftel  AtC^i  inégalités  s'âif*^ 
faiblit  quand  on  conîpare  des  observations  très-éloigriéfe  ,1 
p?àrce  que  dans  riritervalle  ,  elles  ont  dû  pécessâifctnétit* 
s^  compenser  et  disparaître  un  grand  nombre  de  fois",^ 
cte  manière  à  rie  laisser  que  les  résultats  moyens.  On  à  dfonc 
.pu  conclure  a^^ors  ,  avec  une  plus^' grande  apprdxjma- 
tfon  ,  la  durée  moyenne  de  k  révolution  de  la  luné  / 
pour    l'intervalle    compris    entré  '  (!es    ofisèrvationë  ^,    îrf 
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même  remployer ,  saiis  une  grande  erreur  i  pour  quel- 
ques années  avant  et    après.  Mais   tant  que  les  inéga-- 
lités  à  longues  périodes  qui  affectent  le  mouvement   de 
la  luae  n'ont  pas  été  toutes  connues ,  leur  effet  variable 
se  trouvant  compris  dans  Tévaluation  du  moyen  mouve- 
ment g  altérait  nécessairement  sa  valeur  ,  et  l'altérait  iné- 
galement suivant  les  époques  des    observations  que  Ton 
comparaît.  Il  a  donc  fallu  connaître  toutes  ces  inégalités , 
et  en  dépouiller  les  observations  avant  d'obtenir  le  moyen 
mouvement  véritable.  Alors  seulement  on  a   pu  prévoir 
les  changemens  que  les  tables  doivent  subir,  et  l'on  a  pu 
avec  certitude  les  étendre  aux  siècles  futurs  ,  bien  au-delà 
des  observations  ^ui  avaient  servi  pour  les  former.  C'est  la 
théorie  de  l'attraction  qui  a  donné  la  connaissance  et  la 
mesure  de  ces  phénomènes.  Elle  seule  peut  en  démêler  les 
loi»  avec  exactitude.  Nous  ne  pouvons  ici  que  les  indiquer. 
Au  commencement  de  ce  siècle,  c'est-à-dire,  au  i*'.  jan^ 
vier  1801  ,  à  minuit   moyen   au   méridien  de  Paris ,  la 
longitude  moyenne  de  la   lune  sur  l'écliptique  était,  •• 
i24%oia99  ;  avec  cette  donnée,  et' la  connaissance    du 
moyen    mouvement  ,    on    peut    calculer    la     longitude 
moyenne  de   la  lune  pour  une  autre  époque  antérieure 
ou  postérieure.   Cette  valeur  primitive   de  la   longitude 
moyenne  se  déduit  des  observations  comme  Vépoçue  des. 
tables  du  soleil,  ou  comme  l'instant  de  l'équinoxe  moyen. 
Quand  on  a  un  grand  nombre  d'observations  de  la  lune 
peu  distantes  les  unes  des  autres,  on  en  déduit,  par  le 
4:alcul  9  les  valeurs  de  la  longitude  vraie;  de  ces  valeurs, 
on  retranche   l'effet   des  inégalités  périodiques   tiré   des 
tables  déjà  existantes  ;  ce  qui  reste  est  la  longitude  moyenne 
de  la  lune  à  l'instant  de  l'observation.  On  réduit  toutes 
ces  valeurs  à  une  même  époque ,  d'après  la  connaissance 
que  l'on  a  du  moyen  mouvement  ;  car  quand  même  il 
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resterait  encore  sur  cet  élément  quelque  petite  încertî- 
tude,  rinfluence  n^en  serait  pas  sensible  sur  la  réduction 
d'observations  voisines.  Cela  fait ,  on  prend  une  moyenne 
arithmétique  entre  tous  les  résultats ,  afin  de  détruire  les 
/  petites  erreurs  que  les  observations  ont  pu  comporter;  et 
Ton  a  ainsi ,  avec  précision  ,  la  valeur  de  la  longitude 
moyenne  pour  l'époque  que  l'on  a  considérée.  En  répé- 
tant les  mêmes  réductions  et  les  mêmes  calculs  sur  des 
observations  séparées  des  premières  par  un  intervalle  de 
tems  considérable,  on  obtient  une  autre  valeur  de  la  lon- 
gitude moyenne  réduite  à  une  autre  époque  fort  éloignée 
de  la  première  ;  la  différence  de  ces  deux  longitudes  vé-  , 
rîfie  le  moyen  mouvement  dont  on  a  fait  usage,  et  s*îl 
comportait  quelque  petite  erreur ,  elle  sert  à  le  corriger. 

i3.  Jusqu'ici  nous  n'avons  parlé  que  du  mouvement 
propre  de  la  lune  ;  celui  de  ses  nœuds  se  mesure  de  la 
même  manière  ^  par  les  différences  de  leurs  longitudes  à 
diverses  époques  ;  et  le  tems  qu'ils  emploient  à  revenir  à 
la  même  longitude ,  donne  la  révolution  tropique  du  nœud. 
Le  mouvement  moyen  séculaire  et  tropique  des  nœuds 
en  1800  était  de  aiSa^iSGSy,  ce  qui  donne  6788^,54019 
pour  leur  révolution  tropique,  et  6793^,4^118  pour  leur 
révolution  sydérale  (*). 

Si  ce  mouvement  était  uniforme,  il  suffirait  de  con- 
naître ,  p^r  l'observation  ,*  la  longitude  àt%  nœuds  de  la- 
lune  9  à  une  certaine  époque ,  et  l'on  en  déduirait ,  par 
une  simple  proportion  9  cette  longitude  potir  une  autre 
époque  quelconque  :  mais  leur  mouvement  est  ^ujet  à 
plusieurs  inégalités,  et  d'ailleurs  il  se  rallentit  de  siècle  en 
siècle ,  comme  nous  le  verrons  plus  loin. 

(*)   Cet  périodes  se  <lëdiiisent  du  mouTcmtDt  fétiulairç ,  comme  on 
.  fa  TU  d«iii  l'art.  3  et  k«  •uivanf. 
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CHAPITRE    III. 

Explication  des  Phases  de  la  Lune.    - 

.  14.  Ayant  reconnu  la  marche  circulaire  de  la  luné 
sur  la  sphère  céleste,  cherchons  quelle  peut  être  la  cause 
de  ces  variations  périodiques  que  l'on  observe  dans  sa 
lumière.  On  ne  peut  paa  raisonnablement  supposer  que 
cet  astre  acquière  et  perde  successivement  la  faculté  de 
briller  ;  car  alors  à  quelle  cause  probable  pourrait-on 
attribuer  les  périodes  si  régulières  de  ces  chàhgemetis.  On 
ne  peut  pas.  dire  non  plus  qu'il  a  une  fàcé  lumineuse  et 
une  face  obscure  qu'il  nous  montré  toui'-à-tour  ;  car  il 
est  certain  que  la  lune  nous  présenté  '  tôjaj ours  la  même 
fi^ce  :  en  effet ,  lorsque  son  disque  n'est  qu'en  partie  îu* 
mineux,  sa.  partie  obscure  n'est  pas  totit-à-fait  invisthle^ 
elle  est  encore  éclairée  d'une  faible  lUèur,  ^ue  roh'itotritnë 
la  lumièn  cendrée,  A  l'aide  de  cette  tiiéur  ,  oii  y  irèrùar-» 
que  des  sinupsités ,  des  taches  qui  éorit  absolument  lëi 
mêmes  que  dans  le  tems  où  la  lune  est  entièrement  hi- 
mineuse. . Ce&  phénomènes  rie' peuvent  raîsonnablétnené 
s'expliquer  qu'en  supposatit  que  là  lune  est  Un  corps 
opaque  f,  olïscut'  par  lui-méiné. ,  Vt  qui  brille  d'uri  écht 
étranger  :  aloirs,  les  variations  çle  ces  phases  sérdnf  l'effet 
très -simple  de  ses  différentes  positions. 

Mais  si  la  lune  est  un  corps  opaque,  quel  est  le  llafnbeaa 

V  qui  r éclaire ?T^our  le,  découvrir,  observons' la  smi€  de 

ses  phases;  nous  les  Voyotis  liéeà  (Je  là  manière  li  plu 5 

frappante    à    ses    positions  '  successive^  far    tappôrl    ail 
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^ojeil.  Jjorçgjufiid  liiDc  pa^tttièrftmçnt  lumineuse  et  qu'elle 
passe  à  minuit  au  méridien ,  Le  soleil  est  sous  Thorison  : 
la  face  qu'elle  nous  présente  est  donc  éclairée  par  cet 
astre ,  et  doit  nous  réfléchir  sa  lumière  ,  pourvu  toute- 
fois qu'elle  soit  assez  éloignée  de  nous  pour  n'être  pas 
enveloppée  dans  l'ombre  de  la  terre.  Au  contraire , 
lorsque  la  lune  et  le  soleil  paraissent  sur  l'horison  en 
même  tems,  la  face  éclairée  de  la  lune  étant  toujours 
tournée  vers  cet  astre,  nous  ne  la  voyons  point,  ou  nous 
ne  l'appercevons  qu'en  partie,  et  celle  qui  est  tournée 
vers  nous  est  dans  l'ombre  ;  généralement ,  lorsqu'un^ 
partie  du  disque  de  la  lune  nous  paraît  éclairée ,  cette 
partie  est  toujours  opposée  au  soleil ,  et  placée  de  ipa- 
nière  à  pouvoir  nous  réfléchir  sa  lumière.  Il  est  prouve 
d'ailleurs  que  la  lune  est  un  corps  opaque.  Il  faut  donc 
concluce  de  ces  rapports  ,  qu'en  effet  la  lumière  qu« 
Ge  corps  nous  greavoie ,  est  celle  qui  lui  vient  du  soleil. 

Ce  corps  opaque  doit  paraître  comme  une  tache  noire  ^ 
ffuand  il  passe  devant  le  disque  du  soleil  eiUre  cet  astre  et 
1^  terre.  Il  doit  également  s'obscurcir  Jorsqu'étant  opposé 
fiu  soleil ,  U  entre  dans  le  cône  d'omble  que  la  terr^ 
projette  au  loin  derrière  elle  dans  l'espace  :  de  là  les  phé- 
nomènes des  éclipses. 

Réciproquement,  la  terre  doit  faire  l'effet  d'une  lune 
^ar  rapport  à  ce  corps  opaque,  lorsqu'elle  est  placée  con- 
venablement. Elle  doit  lui  réfléchir  les  rayons  solaires. 
Aussi  lorsque  la  face  que  la  lune  nous  présente  n'est  pas 
/entièrement  éclairée  par  le  soleil ,  la  portion  de  cette 
face  qui  ne  reçoit  pas  encore  la  lumière  directe  de  cet 
astre  n'est  pas  tout-à-fait  obscure.  En  l'observant  avec 
le  télescope ,  on  y  remarque  une  faible  lueur  qui  la  rend 
sensible  ,*  et  qui  achève  de  dessiner  le  contour  du  disque 
a.  ^3 


Digitized 


byGoogk 


354  ASTRONOMIE 

sur  le  fond   du  ciel.   Cette  lueur  a  été  nommée  par  les 

astronomes  la  lumière  cendrée. 

i5.  Ces  vérités  reconnues  nous  en  découvrent  d'au- 
tres :  la  lune  ^  dans  ses  phases ,  présente  absolument  les 
mêmes  apparences  que  devrait  offrir  un  corps  arrondi 
qui  serait  toujours  vu  du  même  point ,  et  éclairé  succes- 
sivement de  différens  côtés  :  la  lumière  ne  s'y  répand  pas 
d'une  manière  subite  et  instantanée,  comme  cela  devrait 
être  si  son  disque  était  plat  et  sans  épaisseur;  elle  s'y  pro- 
page d'une  manière  lente  et  progressive.  La  convexité  de 
la  surface  de  la  lune  est  donc  rendue  sensible  par  ces 
accroissemens  toujours  réglés ,  et  l'on  peut  même  en 
déduire ,  par  le  calcul ,  qu'elle  est  à  fort  peu  près  sphé- 
rique  (^*). 


(*)  Pour  plus  de  simplicité  ,  supposons  la  lune  dans  le  plan  do 
IVcliptique  ,  et  regardons  comme  parallèles  les  rajons  lumineux 
snenés  du  soleil  à  cet  astre ,  aussi  bien  que  les  rajons  visuels  menés 
de  la  terre.  Cela  est  sensiblement  vrai  à  cause  de  la  distance  ,  et  il 
sera  facile  de  faire  aux  résultats  les  petites  corrections  que  ces  sup- 
positions comportât.  Soit  donc  T,  fig,  i  ,  le  centre  de  la  terre, 
C  le  centre  ^e  la  lune  supposée  sphérftjue  ,  et  menons  CS  ^  TS\ 
parallèles  entre  elles  et  dirigées  vers  le  soleil.  La  partie  éclairée  de  la 
lune  sera  séparée  de  la  partie  obscure  par  un  plan  mené  par  son  centre 
j>çrpendiculairemem  aux.  raj'ons  solaires ,  et  iiguré  par  u^B,  De  même 
la  partie  de  la  lune  qui  est  visible  pour  la  terre  sera  limitée  par  le  plan 
Liy  perpendiculaire  à  la  distance  CT*  Ainsi  la  seule  partie  du  disque 
lunaire  qui  paraîtra  éclairée  ,  sera  ^//  )  qui  projetée  sur  le  plan  LU 
par  la  perpendiculaire  yfP  ,  aura  pour  largeur  PL ,  Oèi  le  sinus  verse 
de  l'angle  LCjI.  Telle  est  donc  la  mesure  de  la  phase  visible.  Or  Fangle 
LCA  -est  complément  de  LCS\  par  conséquent  égal  à  SCI'  ou  à 
S'TC ,  qui  est  la  distance  angulaire  de  la  lune  au  soleil  vue  de  la  terre; 
d'où  il  résulte  que  si  la  lune  est  sphérique ,  et  éclairée  par  le  soleil ,  la 
largeur  de  ses  phases  doit  croître  proportionnellement  au  sinus  verse  de 
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16.  Cela  acquiert  un  nouveau  degré  d'évidence ,  lor$- 
4}u'on  suit ,  d'apris  ces  idées ,  la  marche  des  phases  de  la 
luné.  La  fig.  a  représente  toutes  les  positions  du 
sphéroïde  lunaire,  par  rapport  à  la  terre  et  au  soleil.  Ces 
positions  sont  projetées  sur  le  plan  de  Técliptique;  C  est 


cette  distance.  Ce  résultat  étant  à  fort  peu  près  conforme  aux  obserra- 
tious  ,  la  sphéricité  de  la  lune  en  est  une  conséquence  nécessaire.  Si  Pou 
iroulait  apprécier  cette  vaiiation  avec  une  approximatiou  plus  grande  , 
il  n'y  aurait  qu'à  cbercher  la  Taleur  exacte  de- l'angle  de  T intérieur 
AT  ',  qui  mesure  la  distance  apparente  de  l'intérieur  du  croissant  lumi- 
neux au  centre  du  disque,  et  retrancher  cette  valeur  du  demi-diamètre  ap- 
parent de  la  lune.  Or,  en  nouimant  CP,  x,  PA^y,  r  le  rajon  de  Ja  lune 
supposée  sphérique,  et  R  la  distance  C7'dc  son  centre  à  la  terre,  l'angle 

X  r  cos  e 

ATC  aura  pour  tangente  trigonométrique ou -» 

^  ^  ^  H— y         R^rsine 

en  désignant  par  e  l'angle  d'élongation  S'CT  qui  est  rgal  à  LCAm 

Maintenam  D    étant  le   deini-diamètre  apparent    du    disque  ,  on  a 

r  =;  /?  sin  />  ^  la  tangente  de  ATC  devient  donc  égale  à  ^ : '"* 

I— >$in/>sinc 

Comme  cet  angle  lui-même  est  fort  petit ,    aussi  bien    que  D  ,  le 

tang^7C     ^.^^         ^  ,      ATC 

rapport  1 r-^^r diffère  très-ptu    de  ---.    En    substituant 

.    "^  siu  />     '  D 

,  '  Dàose 

ce    dernier  au.  précèdent,   on  a    ATC  =  . — r- .    La 

I  •—  sin  />  sin  e 

largeur  apparente  de  la  phase  lumineuse  vue  de  la  terre  est  égale  à 

^  />  cos  e 

D  —  ATC ,  on  aura  donc  pour  son  expression  D  —  — r— — 

1  —  sin  i>  sin  e 

C  sin  Z>  sin  e  cos  c  ) 

ou  ,  ce  qui  revient  au  même  D  /  i  —  cos  e  —  ____-  >  ,  le 
'        ^  (  I  —  sin  />  slu  c    ) 

dernier   terme   multiplié  par  sin  /)  est  beaucoup  plus  petit   que  les 

deux  premiers.  Si  on  le  uéglige,  on  voit  que  la  largeur  de  la  phase 

lumineuse    est    au    demi-<liamètre  apparent  de   la    lune ,   comme  le 

sinus  verse  de  Fangle  d'élongation  est  au  rayon.  Au  reste,  l'observation 

même  à  laquelle  on  peut  comparer  ces  résultats  ,  n'est  pas  non  plus 

•usceptible  d'une  extrême  rigueur  à  cause  des  dentelures  et  des  accident 
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le  centre  et  là  terre,  et  CS  la  direction  des  rayons 
solaires,  qui  ,  pour  plas  de  simplicité,  sont  supposés 
parallèles  entre  eux.  La  face  que  la  lune  présente  cons* 
tamment  â  la  terre  est  successivement  obscure  ou  éclairée  j 
tn  tout  ou  en  partie  ;  et  la  courbe  qui  forme ,  sur  cette 
face  ,  la  séparation  de  Pombf  e  et  de  la  lumière ,  étant  vue 
de  la  terre  en  perspective,  prend  tour-à-tour  diverse^ 
formes  analogues  aux  positions  du  sphéroïde.  D'abord  ,  on 
ne  Tapperçoit  pas ,  lorsque  la  lune  est  en  // ,  du  même 
côté  que  le  soleil  par  rapport  à  la  terre.  On  dit  alors 
que  la  îune  est  nouçelle.  Lorsqu'elle  s'est  dégagée  des 
rayons  du  soleil ,  comme  en  X',  la  partie  lumineuse  paraît 
sous  la  forme  d'un  croissant  dont  les  pointes  sont  tournées 
du  c6té  du  disque  qui  est  le  plus  éloigné  du  soleil. 
En  £^,  la  limite  de  l'ombre  est  une  ligne  droite ,  et  Ton 
dit  que  la  lune  est  dans  son  premier  quartier.  £o  i''^,  là 
partie  lumineuse  s'arrondit  des  deux  cdtés.  Enfin  «n  / ,  dit 
devient  un  cercle  entier,  et  c'est  le  ttms  de  la  pleine  lune. 
Les  mêmes  apparences  se  reproduisent  pendant  le  dè'^ 
tours ,  c'est-à-dire  ,  pendant  le  tcms  que  la  lune  emploie 
à  rejoindre  le  soleil.  Elle  rejparatt  en  V*  sous  la  fome 
d'un  demi-cercle  dans  son  dernier  quartier  ^  et  redevient 
enfin  nouvelle  en  Zr,  après  avoir  fait  une  révolution  entière 
<lans  son  orbite. 

Bans  la  réalité  ,   ces  diverses  positions  n'ont  pas  lieu 
dans  Pécliptique  ,  mais  sur  l'orbite  même  de  la  lune  qui 


IsLarres  qui  terminent  toujours  la  partie  édnirée  de  la  lune  quand  on 
la  regarde  avec  de  forts  téleseopei.  Ces  trré^ulaniës  sont  produites  par 
^es  élévations  inégales  des  points  situés  sur  la  limite  de  Tombrc  et  d* 
'la  lumière ,  élévauons  qui  font  que  ces  points  sont  plutôt  ou  plus  tard 
éclaires;  et  de  là  résulte  imc  assez  grande  incertitude  sur  lalixiite  dft 
la  courbe  qoi  sépare  îa  partie  éclairée  de  la  partie  obscure» 
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tst  încMnëe  à  ce  plan.  Pour  plus  de  sunplîcité ,  nous  avon« 
d'abord  fait  abstraction  de  cette  obliquité  ;  mais  pour  voir 
les  phénomènes  tels  qu'ils  sont  réellement,  il  faut  con- 
sidérer la  Jig.  Z  ^  o\x  C  est  le  centre  de  '  la  terre , 
LL'LlfL'f  l'orbite  de  la  lune  ,  WIH'"  la  projecùon  de 
cette  orbite  sur  le  plan  de  l'écliptique  ,  et  CS  la  direc- 
tion d'un  rayon  vecteur ,  mené  de  la  terre  au  soleil. 
Les  différentes  positions  que  peut  prendre  le  sphéroïde 
lunaire,  par  rapport  à  ce  rayon  vecteur,  au-dessous  et 
au-dessus  du  plan  de  l'écliptique,  donnent  les  diffé- 
rentes phases  de  la  lune ,  dans  l'ordre  où  nous  les  avons 
examinées. 

17.  Nous  avons  aussi,  dans  ces  premières  considéra^ 
lions ,  supposé  le  soleil  immobile  sur  le  plan  de  l'éclip- 
tique ;  mais,  en  effet ,  cet  astre  et  son  rayon  vecteur. sont 
en  mouvement  sur  ce  plan.  Cette  circonstance ,  combinée 
avec  le  mouvement  propre  de  la  lune  ,  détermine  la 
période  du  retour  des  différentes  phases.  Si  le  mouvement 
de  révolution  de  la  lune  était  exactement  le  même  que  celui 
du  soleil,  en  sorte  que  le  njémc  intervalle  de  tems  ramenât 
ces  deux  astres  au  même  point  de  leurs  orbites ,  les  deux 
rayons  qui  leur  seraient  menés  de  la  terre  conserveraient 
toujours  entre  eux  fa  même  distance  augulaire  et  la  même 
position  relative.  Nous  verrions  donc  la  lune  sous  le 
tnême  aspect ,  par  rapport  au  soleil^.;et  la  partie  éclairée  d«e 
son  disque  ,  conserverait  toujours  la  rhême  grandeur.  Par 
exemple  ,  si  elle  eût  été  placée  originairement,  à  100**  ^n 
soleil ,  nous  la  verrions  toujours  dans  son  premier  quar- 
tier ;  et  si  elle  lui  eût  été  opposée  ,  nous  aurions  toujours 
eu  la  pleine  lune  :  du  moins  ,  en  la  supposant  placée  à 
«ne  distance  telle  qu'elle  ne  pût  être  éclipsée.  De  là 
résulte  cette  conséquence  :  pour  que  la  lune  nous  présente 
différentes  phases ,  il  est  nécessaire  que   son  mouvement 
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de  révolution  ne  soit  pas  exactement  égal  à  celui  da 
soleil. 

i8.  Ceci  nous  conduit  naturellement  à  chercher  la 
période  des  différentes  phases ,  ou  l'intervalle  qui  s'écoule 
entre  deux  retours  de  la  lune  à  la  conjonction.  Cette  re- 
cherche est  extrêmement  simple ,  quand  on  n'a  égard 
qu'aux  mouvemens  moyens.  En  effet ,  le  cercle  de  latitude 
dans  lequel  la  lune  se  trouve  ne  s'éloigne  du  soleil  que 
par  l'excès  de  son  mouvement  en  longitude.  Or,  le  mou- 
vement séculaire  moyen  du  soleil  est  J^oooo^^S/^'j222.  , 
comme    on   l'a  vu    dans   la   page   53  ;  celui  de   la   lune 

est  maintenant  534742**îo88i  lo  ;  leur  différence 

494741  °iMoS88  est  donc  la  quantité  dont  la  lune  s'éloigne 
du  soleil  en  100  années  juliennes,  en  vertu  de  son  mou- 
vement moyen:  d'oui  l'on  voit,  par  une  simple  propor- 
tion   qu'elle    s'en  écarte    de   4oo*   après   un  nomhre   de 

400**. 365253  .  ^^  p^j,       ,    ^ 

lours  expnme  par  - — - — ■ rrrrrr  ou  2Qî,5oo5oo;  c  est 

»     ^    ^      494741,240888     ^' 

ce  que  Ton  nomme  la  révolution  synodîque  de  la  lune,  de 
deux  mots  grecs  qui  signifient  marcher  ensemble.  On  ap- 
pelle aussi  cette  période  un  mois  lunaire. 

'  19.  Nous  pouvons  trouver,  de  même,  le  tems  qui  s'é- 
coule entre  deux  retours  consécutifs  du  soleil  au  nœud 
de  l'orbe  lunaire.  En  effet,  le  mouvement  séculaire  du 
nœud  est  2i49*'o972;  celui  du  soleil  est  4oooo»8472û^ 
Comme  ils  sont  dirigés  en  sens  contraire,  le  mouvement 
relatif  du  soleil  et  du  nœud  est  égal  à  leur  somme  ou  à 
421 49<», 94442 2;  c'est  la  quantité  dont  le  soleil  et  le  nœud 
se  sont  éloignés  l'un  de  l'autre  pendant  100  années  ju- 
liennes ,  d'oii  il  faut  conclure  qu'ils  s'écarteront  de  l^oof* 

,       ,    .  .     ,  4oo°36525) 

dans  un  nombre  de  lours  exprune  par  -r — ; -, — • — --  ou 

'  ^  ^       42149,94^42^ 
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346)961963.  Cette  période  se  nomme  la  risHiluiion  syno^ 
àique  du  œuud.  Elle  est  plus  petite  qu^une  année  tropique^ 
et  ei)  effet  le  mouvement  du  nœud  étant  rétrograde,  le 
soleil  doit  le  rejoindre  avant  d'avoir  fait  le  tour  entier 
du  ciel.  Comme  nous  n'avons  employé  dans  les  calculs 
que  les  mouvemens  moyens,  on  conçoit  que  les  valeurs 
auxquelles  nous  venons  de  parvenir  ne  seront  pas  tou- 
jours conformes  âu  mouvement  vrai  de  la  lune  ,  mats 
elles  ne  s'en  écarteront  jamais  beaucoup.  Elles  ne  se- 
ront altérées  que  par  les  inégalités  périodiques  des  mou- 
remens  lunaires,  et  seraient  exactes  en  les  négligeant. 

20.  Plusieurs  autres  points  de  l'orbe  de  la  lune  mé- 
ritent une  attention  particulière,  à  cause  de  Leurs  rapports 
avec  les  différentes  phases.  Tels  sont,  par  exemple,  ceux 
dans  lesquels  le  rayon  vecteur  lunaire  coïncide  avec  le 
rayon  vecteur  du  soleil.  Alors,  ces  deux  astres  se  trou- 
vent ,  avec  la  terre ,  dans  un  même  plan  perpendiculaire 
à  l'écliptique ,  et  la  longitude  de  la  lune  est  la  même  que 
celle  du  soleil  ou  la  surpasse  de  aoo*^.  Ces  points  se  nomment  ' 
les  syzfgies.  Lorsque  la  lune  s'y  trouve ,  elle  est  entre  le 
soleil  et  la  terre ,  ou  la  terre  est  entre  le  soleil  et  elle  t 
dans  le  premier  cas ,  on  dit  que  la  lune  est  en  conjonction  ^ 
dans  l'autre,  qu'elle  est  en  opposition, 

ai.  C'est  dans  les  conjonctions  qu'arrivent  les  nou«^ 
relies  lunes  et  les  éclipses  du  soleil.  £n  effet,  pour  que  ce- 
dernier  phénomène  ait  lieu ,  il  n'est  pas  absolument  né- 
cessaire que  la  lune  soit  dans  le  plan  de  l'écliptique,  il 
suffit  que  la  distance  de  son  bord  inférieur  à  ce  plan  ,  soit 
moindre  que  le  demi-diamètre  apparent  du  soleil. 

i2.  Au  contraire,  l'opposition  est  Tinstant  de  la  pleine* 
lune ,  et  c'est  aussi  le  lieu  où  cet  astre  peut  être  éclipse*. 
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Polir  cela ,  il  faut  (|Ué  la  distance  de  son  bord  inférieur 
^u  jwlan  de  l'éclipliijue,  soit  moindre  que  le  démi-dianiè£re 
de  l'otnbre  pfojetëe  par  la  terre  à  cette  distance.  Nous 
reviendrons  pïuà  loin  sur  ces  phénomènes. 

23.  On  a  aussi  donne  un  nom  particulier  aux  points 
dans  lesquels  la  lune  atteint  son  premier  ou  son  dernier 
quartier  ;  on  les  nomme  les  quadratures.  Cet  astre  se  trouvé 
alors  à  100®  du  soleil,  c'est-à-dire,  que  la  projection 
de  son  rayon  vecteur  sur  le  plan  de  Fécliptique  ^  fait  un 
angle  de  loo*^  avec  la  direction  des  rayons  solaires.  Les 
points  intermédiaires  entre  les  syzigies  et  les  quadratu- 
res ,  qui  sont  h  5ô**  du  SolèW ,  ont  aussi  fèçn  une  dé- 
nomination particulière  :  on  les  appelle  les  ùctans. 
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CHAPITRE     IV. 

Du  Diamètre  apparent  de  la  Lune  et  de  sa 
Parallaxe. 

24.  Jusqu'ici  nous  n'avons  considéré  le  mouvement 
de  la  lune  que  relativement  à  sa  révolution  autour  de 
la  terre  ,  et  nous  avons  projeté  ses  positions  successives 
sur  la  sphère  céleste.  Mais  les  distances  de  cet  astre  à  la 
terre  ,  éprouvent  aussi  des  changemens  très-considérables^ 
qu'il  est  nécessaire  d'apprécier. 

Ils  sont  indiqués  par  les  observations  de  ses  diamètres 
apparens.  Ces  diamètres  peuvent  se  mesurer  directement 
avec  des  micromètres.  On  peut  aussi  les  conclure  de^ 
occultations  d'étoiles  d'après  le  tems  qui  s'écoule  entre 
l'immersion  et  l'émersion.  On  a  trouvé  par  ces  diverses 
itiéthodes  que  le  plus  grand  diamètre  apparent  de  la  luns 
est  de  6207'',  et  le  plus  petit ,  de  5438'';  les  valeurs  ana- 
logues pour  le  soleil  sont  de  GoSS^-'^y  et  5836", 3.  Il  faut 
donc  que  les  variations  de  la  distance  de  la  lune  à  la 
terre  soient  bien  étendues ,  puisqu'elles  peuvent  rendre 
son  diamètre  apparent  plus  grand  que  le  plus  grand  dîa-? 
mètre  apparent  du  soleil,  et  moindre  que  le  plus  petit. 

a5.  Les  observations  des  parallaxes  confirment  ce  ré-e 
sultat.  Celle  de  la  lune  est  assez  sensible  pour  qu'on  ait 
pu  l'obtenir  par  les  méthodes  indiquées  dans  le  chap.  XIX 
du  premier  livre ,   méthodes  auxquelles  la  parallaxe  èé 
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soleil  avait  échappé ,  à  cause  de  sa  petitesse.  En  comparant 
les  parallaxes  de  la  lune,  observées  à  différentes  époques^ 
dans  un  même  lieu,  on  y  trouve  de  très-grandes  variations. 
La  plus  grande  parallaxe  horisontale  de  la  lune  ,  à  Paris  , 
est  i»,i3868  ,  la  plus  petite  0^^9722  ;  elle  prend  suc- 
cessivement toutes  les  valeurs  possibles  entre  ces  deux 
«itrêmes^ 

26.  En  calculant  d'après  ces  données  la  plus  grande  et 
la  plus  petite  distance  de  la  lune  à  la  terre  ,  on  trouve 
les  résultats  suivans  : 

Parallaxe.  Distance. 

0,9972:1.  63,8419. 

i,i:i858.  55,9164. 

La  distance  moyenne  arithmétique  entre  ces  extrêmes 
est  59,87918,  cVst-à-dire,  environ  60  fois  le  rayon  de 
la  terre  à  la  latitude  de  Paris  ,  ou  plus  exactement  85790 
lieues  de  £280  toises.  La  distance  d?.  soleil  est  incompara- 
blement plus  grande ,  comme  je  l'ai  annoncé  précédemment. 

^7.  Si  l'on  divise  la  plus  grande  distance  63^8419, 
par  la  plus  petite  55,9164,  leur  rapport  i,i4i7  fera 
connaître  les  plus  grandes  variations  des  distances  de  la 
lune  i  la  terre.  On  parviendra  au  même  résultat  en 
divisant  les  parallaxes  extrêmes  l'une  par  l'autre  ,  car  ce* 
parallaxes  sont  réciproques  aux  dislances.  Ce  même  rap- 
port n'était  que  de  i,o34  pour  le  soleil  j  ainsi  la  réunioa 
de  ces  résultats  nous  conduit  à  deux  conséquences  im- 
portantes. La  lune  est  incomparablement  plus  rapprochée 
de  la  terre  que  le  soleil ,  et  elle  éprouve  dans  les  rapport» 
de  ses  distances  des  altérations  qui  sont,  proportionael-^ 
lement ,  beaucoup  plus  considérables, , 
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a8.  Non-seulement  la  parallaxe  lunaire  varie,  pour  les 
différentes  époques,  en  vertu  de  ces  inégalités,  mais  sa 
valeur  n'est  pas  la  même  à  la  même  époque  ,  lorsqu'elle 
est  observée  dans  des  lieux  différens  de  la  surface  terrestre. 
hts  observations  modernes  donnent  à  cet  égard  des  difC^^. 
rences  très-sensibles.  Pour  expliquer  ce  phénomène ,  ou 
plutôt  pour  en  sentir  les  conséquences  ,  il  faut  se  rap^ 
peler  que  la  parallaxe  Borisontale  d'un  astre  est  l'angle 
sous  lequel  on  verrait ,  de  cet  astre ,  un  rayon  mené 
du  centre  de  la  terre  à  l'observateur.  Puisque  cette 
parallaxe  n'est  pas  la  même  au  même  instant  dans  les 
différens  lieux  ,  c'e^t  une  preuve  que  tous  les  rayons 
de  la  terre  ne  sont  pas  égaux  entre  eux  ,  et  que  la 
surface  de  la  terre  n'est  pas  parfaitement  sphérique* 
Ainsi  la  lune  nous  indique  par  les  variations  de  sa 
parallaxe ,  les  inégalités  de  la  surface  terrestre  ,  comme 
elle  nous  avait  indiqué  la  rondeur  de  la  terre  par  ses 
éclipses. 

L'inégalité  des  rayons  terrestres  influe  donc  sur  les 
positions  apparentes  de  la  lune,  observées  à  différentes 
latitudes.  Elle  y  influe  encore  dans  le  même  lieu ,  selon 
les  plans  verticaux  dans  lesquels  la  lune  se  trouve  au  mo- 
ment de  l'observation.  Il  est  très-nécessaire  d'avoir  égard 
à  ces  différences  quand  on  veut  calculer  avec  exactitude 
les  positions  apparentes  de  la  lune  ;,  car  la  supposition 
de  la  sphéricité  de  la  terre  pourrait  entraîner  des  erreurs 
sensibles  sur  l'époque  d'une  occultation  d'étoile ,  ou  de 
tel  autre  phénomène  qu'il  serait  important  de  déterminer. 
Pour  obtenir  les  corrections  qui  en  résultent ,  on  est  obligé 
de  faire  une  hypothèse  sur  la  figure  de  la  terre  ,  et  on  la 
suppose  ordinairement  elliptique,  ce  qui  donne  une  suf- 
fisante exactitude.  Nous  avons  donné  ,  dans  le  premier 
livre  ,  les  formules  nécessaires  pour   cet  objet. 
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ig.  En  âîvbant  le  demi-diamètre  apparent  de  la  lune 
téduit  au  centre  de  la  terre ,  par  la  valeur  de  sa  pa- 
rallaxe horisontale ,  pour  un  lieu  détermine ,  on  trouve 
entre  ces  quantités  un  rapport  constant.  D'après  ce  qui  a 
été  démontré  dans  la  page  253  du  premier  livre ,  on  voit 
^oe  ce  rapport  eut  relui  des  rayons  de  la  lune  et  de  la 
terre  supposées  sphériques.  D'après  les  observations  les  plus 
euctes ,  la  valeur  de  ce  rapport  ,  pour  Téquateur ,  est 
o,2729âo56  ,  en  supposant  o**>,3o^slS6  pour  le  demi-dia- 
tnètre  réduit  au  centre  de  la  terre  quand  la  parallaxe  est 
i%iiiiii.  Ce  résultat  une  fois  connu,  on  s'en  sert 
pour  calculer  le  diamètre  apparent  de  la  lune  quand 
on  connaît  sa  paràlfaxe  horisontale  ;  ou  réciproquement 
€»n  en  peut  conclure  la  parallaxe  lorsque  le  diamètre 
est  donné. 

So.  La  lune  décrivant  son  cercle  diurne  autour  de 
la  terre,  chaque  observateur  placé  sur  la  surface  terrestre , 
la  voit  plus  près  ,  lorsqu'elle  est  au  zénith  ,  que  lors- 
qu'elle est  à  l'horison.  Cette  différence,  comme  nous 
Pavons  déjà  annoncé  ,  produit  un  effet  sensible  sur  son 
diamètre  apparent ,  qui  augmente  à  mesure  qu'elle  s'élève. 
Cet  accroissement  est  facile  à  calculer,  et  sa  valeur  totale 
depuis  l'horison  jusqu'au  zénith  est  d'environ  j^,  parce 
que  dans  l'intervalle  ,  la  distance  de  la  lune  à  l'obser- 
vateur se  trouve  diminuée  d'une  quantité  égale  au  rayon 
de  la  terre ,  qui  en  est  à-peu-près  la  soixantième  par- 
tic  (*).  ' 


(*)  Soit  Ji  U  distance  du  centre  de  la  lune  au  centre  de  la  terre 
à  uu  instant  quelconcjue  j  supposons  qu'au  même  instant  là  dislance 
apparente  de  la  lune  au  zénitli  de  Tobservateur  soit  z  ,  et  que  sa 
distance  rectiligne  à  Tobservateur  soit  r.  Dans  le  triangle  rectiUgne 
formé  par  les  droites  72  et  r  arec  le  rayon  terrestre,  la  premier* 
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iMffa  ùppùUè  à  Faufile »oo«  -*  s ,  H  la  ledmde  &  rsBgIc  x  -^  «,  «  étant 
la  parallaxe  de  iiautcur.  On  ania  donc . 

iin  z 

De  plus  en  noounaat  n  la  parallaxe  korisomala  d«  la  luae  poor  k 
4isUnce  Si ,  os  aura 

im  «  s:  lin  II. «în  z, 

comme  nous  Tavons  vu  dans  le  I«'.  liyre  ,  page  a44*   Maintenant  ^ 
^oit  D  le  demi-diamètre  apparfnt  de  la  lune  pour  1a  distance  Ai 

sa  valeur  à  la  distance  r  sera ,  car  il  est   inversement  propor- 

r 

ûonnel  à  la  disuncej  ainsi,  en   le    nonmiant    D'   relativement    à 

i'pl^servateur  j^bK^é   m»  la  smriace  de  la  teire  ,   tt  mettant  po«r 

-^-  sa  valeur ,  on  aura 
r 

^,  /) .  sin  « 


«in  (  *  —  m) 
•t  par  conséquent 

sin  z  —  sin  ( s  —  m) 
sin  (z  — 4r) 
Wt  enfin 

aZ>  sin  ^  «  cos^z  —  2  •} 

sin  (z. —  «r) 

Cette  dernière  forme  est  très-commode  pour  le  caleul  lo^^thmique  ; 
elle  fiera  connaître  Taccroiikiemcat  />'-*/>  du  demi-diamètre  aprèp 
^iie  Ton  aura  calculé  la  parallaxe  de  liauteur  m. 

Lorsque  la  lune  est  à  Tliorison,  on  a  j;;f  i«o*,  >«3=JI,  alofli 
la  formule  donne 

«os  n 

Supposons ,  par  exemple,  que  rdMcrvatem*  «Oit  placé  à  Téquateur 
jnâme ,  diaprés  les  observations  les  ^v»  eJMtf»  ^  quand  k  paraÉlaafet 
horisontale  n  est  i«,îiiii  à  Féquateur  ,  la  demi-diamètre  apparent 
^  est  o**/3o3a56.  Dans  ce  cas  on  trouve 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


366  asïronomÎe 

^  Te  demi-diamètre  vti  h  Thorisou  mênie,  est  donc  déjà  un  peu 
plus  grand  que  celui  que  Ton  observe .  du  centi'e  de  la  terre  ;  en 
efîet ,  la  lune ,  dans  ce  cas  même ,  est  plus  éloignée  du  centi-e  de  lu 
terre  que  de  l'observateur. 

Au  zénith  on  a  «  =r  o,  «  =  o ,  et  la  valeur  de  2)'  —  Z>  se  pré- 
lente  sous  la  forme  de  |;  cela  tient  à  ce  que  le  triangle  rectiligne 
sur  lequel  nous  avions  fondé  notre  4>i'™u]e  n'existe  pin»  dat»  cette 
circonstance,  et  se  réduit  à  une  li^e  droite*  Alors  on  ne  peut  plus 
calculer  le  rapport  des  distances  diaprés  la  comparaison  des  angles 
opposés.  Dans  ce  cas  ,  si  l'on  nomme  IV ,  le  rayon  terrestre ,  les  dis- 
tances de  la  lune  au  centre  de  la  terre  et  à  l'observateur ,  seront 

RetR-^IVonHetR-^HBinU, 

n  éunt  toujours  la  parallaxe  horisontale.  Le-  rapport  de»  deux  dia« 
mètres  apparens  étant  inverse  de  ces  distances  ,  on  aura 

J3'  R  ,2)'  I 

---  :=  -^         m ou  Simplement  -—-  =  '  • 

D        Jt^Rsinn  ^  J)         1— sinn 

ce  qui  donne 

D'^D  =  R-iJ^.    ou  bien    i)'- />=  _^=  5^,865» 
1  —  sm  n  56^28 

en  mettant  pour  II  et  Z>  les  valeurs  numériques  que  nous  avons 
adoptées. 

On  serait  parvenu  au  même  résultat  en  développant  l'expression 
générale  de  i>'  — Z>  que  nous  avons  trouvée  d'abord,  et  délivrant 
ses  deux  termes  du  facteur  commun  sin  d'^  avant  de  supposer  z  =o. 
En  effet,  en  opérant  ainsi  on  trouve  d'abord 

^,        j^ y^  ^  sin  z  "*  sin  s  cos  ^  -H  cos  z  sin  <»  "^ 

(        sin  z  cos  «  —  cos  s  si^  «        j  ' 

■©r,  sin  «  =:  sin- n. sin  »,  en  taetiant  pour  sin  «r  cette  valeur  ,  les 
4eux  terme»  de  la  fraction  deviennent  divisibles  par  sin  z ,  et  il  reste 

1 1  —  cos mt  -4-  cos  z  sin  ni 

D'^DzzzD  J : L  ;    (i) 

cos  «  —  cosz.smH 
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fiiitet  maintenant  «  et  z  nuls ,  il  vient 

D  «in  n 


/)'—/)  = 


—  sin  n  ' 


comme  nous  TaTons  trouTe  directement. 

L'expression  précédente  de  D'  ~»  D  ^  que  nous  ayons  désignée 
par  (t)  ,  peut  être  mise  sous  ce^te  forme 

-.       ^  {co»  a  sin  n  -4-  a  sin"  x  m\ 
D'  ~^D=^D   i : r-^ !• 

I  —  cos  2.  sm  n  —  a  SlQ^  ^  m 

Comme  m  est  toujours  un  fort  petit  angle ,  on  peut ,  sans  craindre 
aucune  erreur  sensible ,  mettre  ç  sin*  «r  an  lieu  de  sin»  j  v  ;  or  ,  on 
ji  sin  «  =  jsin  n.sin  c.  £b  substituant  cette  taleor  ,  m  se  tronvera 
âiminé,  et  il  Tiendra 

I  cos  2  sin  n  +  f  sin*  IT  sin»  z  | 
1  —  cos  z^  sin  n  —  ^  sitt^  n  siii»  z 

On  peut  encore  éliminer  la  parallaxe  en  mettant  au  lieu  de  tt  sa  Ta- 
lenr  nD,  n  étant  le  rapport  constant  de  la  paValiaxe  au  demi-diamètre 
dans  le  lieu  de  l'observation  ;  alors  la  formule  ne  contenant  plus  d'in- 
connue que  X  y  peut  ^tre  réduite  en  tables  qyi  donnent  Taccroissement 
du:  diamètre  pour  chaque  disunce  apparente  au  zéiitth  ;  c'est  ce  qu« 
font  les  astronomes ,  et  ils  joignent  ces  résultats  aux  tables  de  la  Iune'« 
Il  faut  remarquer  que  dans  les  expressions  précédentes  la  distance 
apparente  z  est  supposée  corrigée  de  PefFet  de  la  réfraction,  qui  élève 
l'image  de  Tastre  sans  changer  sa  dbtance  à  robservateur. 
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CHAPITRE    Y. 

Seconde  approocimation  du  mouçerneM  de  la 
Lune,  Théorie  de  son  mouvement  ellip- 
tique. 

.  3i.  On  vient  de  v^ûr  que  les  dUta^ioBs  de  la  laae  à 
b  i^rne  épraavent  des  •  variations  très^randes.  Le  niofi- 
vement  de  cet  astre  n'est  donc  pas  circwlaire  comme  B 
le  paraît  iQrsqu'oa  le  iirojete  sur  la  sphère  céleste.  En 
mesurant  ainsi  un  grand  nombre  de  ces  distances  ,  et 
les  comparant  au  mouvement  angulaire ,  on  connaîtra 
la  nature  de  l'orbite.  X^a  méthode  est  la  même  que  -paitf 
le  spleil.  On  a  obtenn  de  cette  manière  le?  résultaits  sui*? 
vans,  qui  doivent  êtce  jnegardés  comme  cei»tain6. 
•  La  lune  se  ment  dans  une  orbite  cHiptique ,  dont  le  centre 
de  la  terre  occupe  un  des  foyers.  Son  rayon  vecteur  tr^ce 
autour  de  ce  point  des  aires  à  fort  peu  près  proportion- 
nelles aux  tems.  La  moyenne  distance  de  cçt  astre  à  la 
terre  étant  prise  pour  unité ,  l'excentricité  de  son  orbite 
est  o,o548553  en  1800  ,  ce  qui  donne  la  plus  grande 
équation  du  centre  égale  à  6'*,9983  (*).  La  manière  dont 

(*)  Ces  résultais  sont  pris  textuelleroent  dans  l'Expositioa  du  système 
du  Monde, j 4°*®'  ^ifion.  J*ai  puisé  dans  la  même  source  toutes  les 
autres  donnéei  numériques  relatives  à  la  lune  et  aux  planètes.  J'ai 
même  conservé  les  propres  expressions  de  l'auieur  ,  quand  elles 
ofFraifnt  assez  de  développement  pour  pouvoir  être  saisies  par  les 
«lèves  :  dans  ce  cas  je  me  Kerais  bien  gardé  d'y  rien  changer. 
Quiconque  a  lu  et  médiié  ce  bel  ouvrage ,  a  dû  se  convaincre  q»e 
!«•  Téiités   qu^il  renferme  ne  sauraient   «tre  mieux  exprin:ée5. 
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ces  résultats  se  déduisent  des  otservations,  a  été  expliquée 
dans  le   second  livre  ,   en  traiunt  de  Tellipse  solaire. 

32.  Le  périgée  lunaire  a  un  mouvement  direct,  c'est- 
à-dire  ,  dirigé  dans  le  même  sens  que  celui  du  soleil.  Ce 
mouvement  se  mesure  en  calculant  les  longitudes  du 
périgée  à  différentes  époques  ,  d'après  les  observations. 
Au  commencement  de  l'an  1800  cette  longitude  était 
295^,(36824.  Le  twouvement  du  périgée  était  alors  de 
452i<',i55o,  par  rapport  aux  équinoxes,  en  cent  antiées 
juliennes,  ce  qui  donne  pour  sa  révolution  tropique 
3a3iî47Si  9  et  3282^5807  pour  sa  révolution  sydérale. 
Ces  périodes  changent  avec  le  tems ,  parce  que  le  mou- 
vement du  périgée  se  ralentit  pendant  que  celui  de,  la 
lune  s'accélère.  Mais  leurs  variations  sont  très-lentes, 
comme  celles  du  moyen  mouvement  auxquelles  elles  se 
trouvent  liées  par  les  lois  de  l'attraction. 

33.  Avec  ces  données,  on  peut  aisément  calculer  la 
révolution  anomalistique  de  la  lune ,  c'est-à-dire  sa  ré-* 
volution  par  rapport  à  ses  absides;  car  son  n^ouvement 
propre  se  faisant  dans  le  même  sens  que  celui  du  périgée , 
elle  ne  rejoint  ce  point  de  son  orbite  que  par  son  excès 
de  vitesse.  Cet  excès  est  de  530220^,7687 10  en  cent  années 
juliennes ,  comme  on  peut  aisément  le  conclure  de  ce  qui 
précède,   et  l'on  en  déduit  pour  la  révolution  anomalis-^ 

4oo%36525i  î  r-//? 

54>  Tels  sont  les  élémens  actuels  de  l'ellipse  lunaire. 
Nous  avons  déjà  annoncé  qu'ils  changent  peu-à-peu  avec 
le  tems.  Mais  même  en  ayant  égard  à  ces  variations, 
le  mouvement  elliptique  est  encore  bien  loin  de  repré- 
senter exactement  la  marche  dé  la  lune.  Cet  astre  éprouve 
des  perturbations  périodiques  dont  l'effet  est  très-con- 
sidérable ,    et    auxquelles    il  est  absolument   nécessaijre 
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d'avoir  égard ,  même  dans  les  observations  les  moins 
exactes.  Il  faut  donc ,  pour  avoir  une  idée  suffisamment 
précise  de  ses  mouvemens  ,  connaître  les  diverses  valeurs 
de  ces  inégalités.  Je  vais  exposer  ici  les  principales ,  en 
commençant  par  les  changemens  séculaires  des  élémens 
elliptiques.  Mais  cette  marche  ,  qui  est  la  plus  métho- 
dique et  la  plus  simple  ,  n^est  pas  celle  que  l'on  a  réel- 
lement suivie  dans  rihvention  ;  les  résultats  que  nous 
placerons  les  premiers  n^ant  pa*  été  trouvés  dans  Tordre 
où  nous  les  présenterons  Ici ,  et  indépendamment  de 
ceux  qui  vont  suivre  ;  ils  n'ont  été  fixés ,  souvent  même 
soupçonnés,  q^«  lorsque  les  résultats  suivans  ont  été 
reconnus  et  mesurés  à-peu-près  par  l'observation,  ou 
lorsque  le  t^ms ,  en  développant  les  erreurs  des  pre- 
miers apperçi^s  ,  a  indiqué  la  manière  de  les  corriger. 
Kous  avons  déjà  trop  de  fois  remarqué  cette  marche, 
pour  qu'il  soit  besoin  d'en  £aire  sentir  la  nécessité. 
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CHAPITRE    VL 

Sur  l'équation  séculaire  du  moyen  mouvement 
de  la  lAine. 

35.  Le  mouvement  de  la  lune  et  les  ël^mens  de  sort 
orbite  ,  ne  restant  pas  constamment  les  mêmes  ,  les  altë-^ 
jfations  progressives  qu'ils  éprouvent  rendraient  bientôt 
les  tables  fautives  ,  et  l'on  serait  obligé  d'y  retoucher  aana 
cesse  ,  en  lôs  comparant  à  de  nouvelles  observations.  Le 
seul  tnoyen  d'éviter  cet  inconvénient,  est  de  calculer  ces 
élémens  pour  diverses  époques  éloignées  ,  d'en  déduira 
les  Variations  qu'ils  ont  subies,  et  de  chercher  ensuite 
les  lois  les  plus  propres  à  y  satisfaire. 

Appliquons  ces  considérations  au  mouvement  moyen 
et  séculaire  de  la  lune  ,  que  Ton  a  déterminé  avec  beau-» 
coup  d'exactitude  par  les  observations  modernes,  et  qui 
est  comme  la  base  de  tous  les  autres  résultats  ;  coBip««« 
rons-le  à  des  observations  anciennes,  et  cherch<)ns  à  re-« 
connaître  s'il  a  toujours  été  lé  même ,  ou  s'il  a  changé. 

Le  procédé  que  l'on  emploie  pour  y  parvenir,  ïst  le 
même  dont  on  fait  usage  pour  corriger  les  tablas  dti«oleil , 
pag.  5i.  Il  consiste  à  regarderies  anciennes  observations 
de  la  lune  comme  autant  de  longitudes  observées  :  on 
calcule  le  lieu  de  cet  astre  par  les  tables  pour  la  même 
époque,  et  l'on  voit  si  les  résultats  s'accordent,  ou  s'ils 
diffèrent. 

36.  Choisissons ,  par  exemple ,  Pancienne  éclipse  de 
une ,   observée  par  les  Chaldéens ,  721  ans  avant  l'ère 
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chrétienne  ,  et  rapportée  par  Ptolémée  (*).  D'après  l'ob- 
se^ation  des  phases  de  cette  éclipse ,  on  peut  déterminer 
l'instant  où  la  longitude  de  la  lune  était  opposée  à  celle 
du  soJeiL  Celle-ci  est  facile  à  calculer  par  les  tables  du 
soleil  j  puisque  Ptolémée  rapporte  le  jour  et  l'heure  de 
l'observation  ;  on  a  donc  ainsi  la  longitude  vraie  delà  lune 
à  l'instant  de  l'éclipsé. 

En  la  dépouillant  des  inégalités  périodiques  qui  l'af- 
fectent et  qui  peuvent  se  calculer  exactement  par  les 
tables  ,   on  aura  la  longitude  moyenne. 

Maintenant ,  si  l'on  compare  ce  résultat  avec  une  autre 
lofigitude  moyenne ,  calculée  d'après  des  observations  mo- 
dernes, la  différence  des  longitudes,  augmentée  du  nombre 
convenable  de  circonférences,  fera  connaître  l'arc  décrit  par 
)â  lune  parallèlement  à  l'écliptique,  en  vertu  de  son  moyen 
mouvement  pendant  l'intervalle  des  observations  ;  en  divi- 
sant cet  arc  par  le  nombre  de  siècles  écoulés,  on  aura 
le  moyen  mouvement  séculaire. 

Or ,  le  moyen  mouvement  ainsi  calculé  par  MM.  De- 
lambie,  Bouvard,  Burg  ,  se  trouve  de  six  ou  sept  cents 
secondes  décimales  plus  faible  que  celui  qui  se  conclut  des 
seules  pbs.ervation^  modernes  comparées  entre  elles;  la  même 
chose  résulte  de  deux  autres  éclipses  également  observées  par 
les  Chaldéens  dans  les  années  719  et  720  avant  l'ère  chré- 
tienne, et  rapportées  avec  la  précédente  dans  l'Almageste. 
Cet  aqfiprd  ne  peut  guère  laisser  de  doute  sur  la  réalité  du 
résultat*  D'un  autre  côté,  les  observations  modernes  sont 
beaucoup  trop  exactes  pour  que  leur  comparaison  entre 


{*)  Elle  fut  observée  à  Babyloœ  le  19  mars,  721  ant  avant  Vkrc. 
cbrétieime.  La  lune  commença  à  être  éclipsée  une  heure  euviroa  après 
.son  lefver.  I  alande  a  calculé  cette  éclipse  dans,  son  Mémoire  sur  TÉqua- 
tioB  séoulairc  delà  lune.  Acadéane  des  Soiencef,  l'j^j  $  page  4^9. 
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elles  puisse  donner  Heu  à  des  erreurs  aussi  considérables. 
11  faut  donc  en  conclure  que  le  moyen  mouvement  de  la 
lune  est  maintenant  plus  rapide  qu'il  ne  Tét^iit  autrefois  ; 
ou,  ce  qui  revient  au  même,  que  Ton  av^it  compris  dant 
les  évaluations  de  ce  mouvement  une  grande  inégalité  sécu- 
laire dont  il  faut  le  dépouiller  pour  qu'il  devienne  uniforme. 

MaLs  ce  résultat  acquiert  une  nouvelle  évidence ,  lorsque 
Ton  compare  aux  observations  modernes  d'autres  éclipses 
observées  entre  les  précédentes  et  nous  ;  car  si  le  mouve- 
ment de  la  lune  s'est  réellement  accéléré  dans  l'intervalle, 
cette  nouvelle  comparaison  doit  encore  le  donner,  plus 
faible  qu'il  ne  IW  aujourd'hui;  mais  l'époque  de  l'an- 
cienne observation  étant  plus  rapprochée ,  la  différence 
doit  être  moindre  que  dans  le  cas  précédent.  Cela  est 
tout-à-fait  confirmé  lorsque  l'on  calcule  les  éclipses  ob- 
servées au  Caire ,  par  Ibn-junis ,  astronome  arabe  du 
dixième  siècle  f^). 

Un  pareil  accord  ne  peut  laisser  aucun  doute  sur  la 
réalité  du  phénomène  ;  et  il  en  résulte  incontestablement 
que  le  mouvement  de  la  lune  s'est  acééléré  depuis  les 
Chaldéens  jusqu'aux  Arabes  ,  et  des  Arabes  jusqu'à  nous. 

37.  Pour  représenter  cette  accélération ,  il  faut  ajou- 
ter à  la  longitude  moyenne  de,  la  lune  un  terme  propor- 
tionnel au  carré  du  tems ,  et  un  autre  plus  petit  propor- 
tionnel à  son  cube  (**)  ;  c'est  ce  qu'on  nomme  V équation 

(*}  Le  manuscrit  qui  renferme  ces  observations  a  été  traduit  par 
M*  Caussin ,  et  inséré  dans  les  Mémoires  de  Plnstitut ,  au  sixième 
volume  des  manusaits. 

(**)  Soit  L  la  longitude  moyenne  de  la  lune  au  premier  janvier  1801  ; 
m  son  mouTemciit  séculaire  à  cette  époque.  Après  un  nombre  n-  do 
•iècles  ,  l'expression  de  la  longitude  moyenne  sera 

L  +  Tnn+  3i",5oi7  n»  -+-  o",o572i4  n}* 
n  devient  négatif  pour  les  siècles  antérieurs  au  18^. 
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séculaire  de  la  lune.  Avec  celte  correction,  les  tables 
actuelles  satisfont  aul  observations  les  plus  anciennes ,  et 
on  peut  les  étendre  à  mille  ou  douze  cents  ans  au-delà 
de  l'époque  présente. 

Maïs  il  ne  faut  pas  croire  que  cette  accélération  sera 
constamment  croissante ,  et  que  la  formule  précédente 
pourra  toujours  sufBre  pour  les  représenter.  La  théorie 
de  Tattiaction ,  qui  a  fait  connaître  la  cause  de  cette  accélé- 
ration ,  a  montré  qu'elle  est  périodique  et  liée  aux  va«- 
riations  qu'éprouve  l'excentricité  de  l'orbe  terrestre  ;  en 
sorte  qu'après  avoir  augmenté  jusqu^à  un  certain  te  me , 
elle  se  changera  en  un  retardement  ;^  mais  l'étendue  de 
cette  période  est  très-»considérablc  ,  et  l'intervalle  qui  nous 
sépare  àes  observations  les  plus  anciennes  n'a  développé 
qu'une  très-petite  partie  de  sa  révolution.  Les  inégalités 
qui  en  résulteront  dans  le  mouvement  de  h  lune ,  s'élè-^ 
veront  au  moins  au  quarantième  de  la  circonférence.  La 
postérité,  qui  observera  ces  grands  phénomènes,  remar-^ 
quera  sans  doute  avec  quelque  reconnaissance,  que  les 
géomètres  de  ce  siècle  les  ont  prévus ,  calculés ,  et  ont  pré- 
paré à  leurs  successeurs  les  moyens  de  piger  des  états  pas- 
ses  et  futurs  du  système  du  monde ,  avec  autant  de  çer-* 
titude  que  de  son  état  présent. 

Ce  fut  le  célèbre  astronome  Halley  qui  découvrit  le 
premier  l'existence  de  cette  accélération;  c'est  M.  Laplace 
qui ,  par  une  analyse  très-profonde ,  en  a  &it  connaître  la 
cause  et  la  loi.  Le  mérite  de  la  découverte  doit  donc  se 
partager  entre  l'observateur  et  le  géomètre.  Sans  doute  lo 
dernier  résultat  est  bien  plus  beau  ,  parce  qu'il  est  démon-* 
Irë  :  sur-tout  il  est  plus  utile  pour  la  science  qu'il  com- 
plète ;  mais  ceux  qui  onX  observé  la  ténacité  qu'ont  dans 
les  meilleurs  esprits  les  idées  généralement  admises ,  pen- 
seront qu'il  fallait  un  jugement  bien  libre  et  bien  philoso*» 
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phîque  pour  oser  douter  de  Funiformîté  des  moyens 
mouremens,  admise  depuis  deux  mille  ans  comme  prin- 
cipe. 

38.  La  variation  du  mouvement  de  la  lune  influe  sur 
la  durée  de  ses  révolutions  tropiques,  synodiques  et  sy- 
dérales ,  qui  sont  différentes  dans  dilTérens  siècles.  Il  sera 
donc  à  jamais  impossible  de  trouver  des  périodes  qui 
accordent  pendant  longtems  les  mouvemens  de  la  lune  et 
du  soleil  par  un  nombre  exact  de  révolutions.  De  sem- 
blables périodes  ne  pourront  tout  au  plus  servir  que  pen- 
dant un  petit  nombre  de  siècles;  et  les  efforts  que  Ton 
tenterait  pour  leur  conserver  plus  longtems  leur  exacti- 
tude ,  seraient  toujours  inutiles. 
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CHAPITRE    VII. 

Des   Équations   séculaires   qui    affectent  les 
élémens  de  l'orbe  de  la  Lune. 


39.  Le'  moiivernent  du  périgée  lunaire  n'est  pas  uni- 
forme ;  il  est  assujéti  à  une  équation  séculaire  liée  à 
^  celle  du  moyen  mouvement,  et  dépendante  de  la  mem» 
cause.  La  comparaison  des  observati^s  anciennes  avec 
les  modernes,  met  ce  résultat  hors  de  doute;  mais  c'est 
à  la  théorie  de  l'attraction  que  sa  découverte  est  due» 
Cette  inégalité  est  égale  à  celle  du  moyen  mouvement 
multiplié  par  le  coefficient  —  3,ooo52  (*). 

Si  de  la  longitude  moyenne  de  la  lune  on  retranche 
la  longitude  moyenne  du  périgée  lunaire ,  on  aura  l'ano- 
malie moyenne  de  la  lune.  Cette  anomalie  est  donc  assu- 
}étic  à  une  équation  séculaire  égale  à  la  différence  des 
deux  précédentes ,  c'est-à-dire  à  celle  du  moyen  mouve^ 
ment  multiplié  par  i  +  3,ooo52,  ou  çaiT+/^^oooS2. 

(*)  Keprésentons  par  «  la  loQgitude  moyenne  du  périgée  lunaire  an 
commencement  de  1801  ,  par  /u.son  moyen  mouTement  sécu'aire  k 
cct#  époque ,  et  par  ■+■  K  Téïjnation  séculaire  de  la  iongitpde  moenue 
dont  nous  avons  doijné  Pexpressiou  dans  la  page  précède  nte.  Après  un 
nombre  n  de  siècles ,  la  longitude  moyenne  du  périgée  lunaire  ser% 

o  -*-  /îf«  ^  3,00062. AT. 
n  devient  négatif  pour  les  siècles  antérieurs  au  iS». 
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4o«  Le  mouvement  des  nœuds  est  aussi  assujéti  i  une 
mégaiîté  semblable,  et  de  même  signe  que  celle  du  péri- 
gée; elle  est  égale  à  celle  du  moyen  mouvemeni^multiplié 
par  — p  0,735452  (*)  ;  comme  le  mouvement  des  nœuds 
est  rétrograde,  on  voit  que  cette  correction  tend  à  augmen- 
ter leurs  longitudes  pour  les  siècles  postérieurs  à  celui 
que  l'on  a  pris  pour  origine.  Tous  ces  résultats  «ont  con- 
firmés par  les  observations. 

4i.  On  voit,  par  ces  rapprochemens  qu'en  vertu  des 
équatiotis  séculaires  ,  le  mouvement  du  périgée  et  le 
mouvement  des  nœuds  de  l'orbe  lunaire  se  ralentissent 
tandis  que  celui  de  la  lune  s'accélère.  De  plus,  ces  inéga- 
lités sont  liées  entre  elles  par  des  rapports  très-simples  , 
puisqu'elles  sont  représentées  parles  nombres  i  ; — 3,ooo5a; 
—  0,73545a. 

42.  La  révolution  anomalistique  dépendant,  M^-fois  du 
mouvement  de  la  lune  et  de  celui  du  périgée ,  est  également 
modifiée  par  l'équation  séculaire.  Il  en  est  de  même  de 
toutes  les  quantités  qui  dépendent  de  la  longitude  moyenne^ 
du  périgée  ou  des  nœuds. 

43.  La  même  analyse  qui  a  dévoilé  ces  grands  phéno— 
mènes  a  fait  voir  que  la  distance  de  la  lune  à  la  terre  « 
l'excentricité  et  l'inclinaison  de  son  orbite ,  sont  pareille- 
ment assujéties  à  des  équations  séculaires  liées  à  celles  du 
moyen  mouvement.  Mais  leur  effet  jusqu'à  présent  a  été 

{*)  Smt  iV  la  loQ^itu Je  moyenne  du  nœud  ascendant  de  la  lune  au 
iw.  janvier  1801  À  minuit ,  V  son  mouvement  moyeA  et  séculaire  à  cette 
époque  ^  enfin  H-  K  l'équation  séculaii'e  de  U  longitude  moyenne.  Après 
uu  nombre  n  de  siècles,  la  longitude  moyenne  du  nœud  sera 

iV"— «r  -ï- 0,73545?. A".  / 

n  faut  faire  n  négatif  pour  les  siècles  postérieurs  au  18®. 
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tf  ès-^peu  sensible.  Cependant ,  par  la  suite  des  siècles  ,  il 
deviendra  nécessaire  d'y  avoir  égard.  L'expression  du  grand 
axe  de  l'orbite  ne  renferme  aucune  inégalité  de  ce  genre; 
c'est  encore  un  résultat  de  la  théorie. 

C'est  M.  Laplace  qui  a  dévoilé  tous  ces  rapports  ;  il  y 
a  été  conduit  par  la  connaissance  de  la  cause  qui  produit 
l'équation  séculaire  '  du  moyen  mouvement ,  cause  que 
nous  expliquerons  plus  loin.  Il  est  rare  qu'une  grande 
découverte  n'ait  pas  des  applications  importantes  et  mul- 
tipliées. 
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CHAPITRE    YIII. 

Inégalités  périodiques  du  mouvement  lunaire. 
Moyens  quon  a  employés  pour  les  recon^ 
naître  par  Vobservation. 

44*  Toutes  les  inégalité  que  Ton  a  reconnues  jusqu'à 
présent  dans  les  mouvemens  célestes,  ont  une  étendue  li« 
,  mitie,  et  sont  sujètes  à  des  périodes  plus  ou  moins  lon- 
gues ;  mais  quelques-unes  d^  entre  elles  n'achèveront  le 
cercle  de  leur  valeur,. qu'après  un  grand  nombre  de  siècles  ; 
et  leurs  accroissemens  peuvent  être  ,  pendant  longtems  ^ 
regardés  comme  uniformes  :  ce  sont  celles  que  nous  avons 
ap[^elées  inégaUlés  séculaires.  On  a  réservé  le  nom  de 
pénodigues ,  pour  celles  qui  reprennent  successivement  les 
mêmes  valeurs  après  des  intervalles  de  tems  assez  petits 
pour  qu'on  ait  pu  observer  fréquemment  leurs  retours  » 
et  déterminer  leurs  lois.  JNous  avons  çléja  fait  plusieurs 
fois  cette  distinction.  .. 

45.  On  apperçoit  bientôt  l'effet  de  ces  inégalités  dans  le 
mouvement  de  là  lune,  quand  on  compare  ses  positions 
réelles,  données  par  les  observations,  avec  celles  qu'elle 
devrait  prendre  en  vertu  de  son  mouvement  elliptique  ; 
car,  si  l'on  calcule  d'avance  sa  longitude,  sa  latitude 
ou  son  diamètre  apparent  dans  cette  hypothèse ,  même 
en  ayant  égard  aux  mouvemens  du  périgée  et  des  nœuds, 
on  trouve  encore  des  écarts  considérables,  qu'un  petit 
nombre  de  jours  suffit  pour  faire  apperccvoir,  et   qui 
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même  n'avaient  pas  échappé    aux  anciens  astronomes  , 
malgré  l'imperfection  de  leurs  instrumens. 

Ces  écarts  ne  sont  pas  toujours  les  mêmes  ;  ils  varient 
d'une  manière  périodique ,  et  se  reproduisent  successive- 
ment dans  le  même  ordre  ,  après  des  intervalles  de  tems 
réglés.  Des  observateurs  attentifs  en  ont  suivi  et  déterminé 
les  phases  ;  la  théorie  en  les  expliquant  les  a  confirmées  ; 
et  on  lésa  jointes  aux  tables,  comme  autant  de  correc- 
tions à  faire  au  mouvement  elliptique. 

46.  C'est  à   quoi  on  aurait  pu   difficilement  réussir,  si 
toutes  ces  inégalités  avaient  eu  des  périodes  peu  différentes 
les  unes  des  autres  ;  car  elles  se  seraient  alors  confondues 
ensemble,   de   manière    qu'il  eût  été  très-difficile,  peut- 
être  même  impossible ,  de  les  démêler  par  le  seul  secours 
de    l'observation.  Heureusement   il    arrive    que   les  unes 
sont  de  courte   durée ,    et  se    reproduisent   plusieurs  fois 
dans   l'année ,    tandis   que   d'autres   croissent  et  décrois- 
sent pendant  des  années  entières.   II  en  est  qui  ont  des 
valeurs  moyennes  considérables ,    tandis  que  d'autres  en 
ont  d'assez   faibles  ;   enfin ,   les  unes  sont  souvent  à  leur 
plus  petite  valeur,  lorsque  les  autres  se  trouvent  à   leur 
plus  haut  degré  d'accroissement,  de  sorte  qu'en  choisis- 
sant adroitement  les  circonstances,   on  peut  saisir  l'ins- 
tant où   chaque  inégalité  est  la  plus  sensible  ,  tandis  que 
les  autres  sont  moindres  ;  et  l'on  parvient  ainsi  à  les  déga- 
ger les  unes  des   autres ,    en   commençant  par  les  plus 
fortes  ,   qui ,  étant  par-là  même  les  plus  sensibles  ,  doivent 
être  les  premières  observées. 

47-  Alors ,  il  n'est  pas  difficile  de  s'appercevoir  que 
toutes  ces  inégalités  ont  des  rapports  marqués  avec  les  po- 
sitions respectives  du  soleil  et  de  la  lune  par  rapport  à  la 
terre ,  ou  par  rapport  au  périgée  et  aux  nœuds  de  leurs 
orbîtes.  Elles  reprennent  les  mêpies  valeurs  lorsque  ces  . 
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positions  redeviennent  exactement  lesi  mêmes ,  et  repas- 
sent ensuite  par  les  mêmes  périodes  d'accroissement  eC 
de  diminution  :  or,  ces  positions  sont  elles-mêmes  déter- 
minées par  des  angles  connus,  et  dont  les  variations 
peuvent  être  sans  cesse  observées  ou  calculées.  En  com-> 
parant  la  marche  de  ces  variations  avec  celles  des  diverses 
inégalités ,  pendant  de  longs  intervalles ,  on  parvient  enfin 
i  découvrir  celles  qui  se  correspondent.  On  connaît  ainsi 
les  angles  d'où  dépend  chaque  ipégalité ,  et  d'après  les 
variations  que  les  angles  éprouvent ,  on  peut  suivre  et 
prévoir  les  changemens  que  cette  inégalité  subit. 

48.  Pour  représenter  d'une  manière  commode  les  lois 
de  ces  changemens  ;  on  a  cherché  des  quantités  qui  eussent 
aussi  la  propriété  de  croître  et  de  décroître  d'une  ma— 
nière  périodique  ,  et  qui  fussent  liées  par  des  rapports 
très-simples  avec  les  angles  observés.  C'était  en  effet  une 
hypothèse  très-naturelle  que  de  comparer  à  ces  fonctions 
la  marche  des  inégalités  périodiques,  hts  sinus  des  an— 
gles  sont  très-propres  à  remplir  cet  objet ,  comme  on  l'a 
vu  dans  la  théorie  du  soleil  ;  c'est  pourquoi  on  les  a  fait 
servir  à  cet  usage  (*). 


(*)  Pourre  présenter  ainsi  ernpiriquement  une  inégalité ,  quand  on  a 
déteiminé  par  Tobseryation  ks  angles  dont  elle  dépend ,  on  cherche  les 
-valeurs  de  ces  angles  ,  pour  lesquelles  elle  est  la  plus  petite  ou  la  plus 
grande.  On  conclut  de  ces  remarques  le  sinus  qui  est  propre  à  la  repré- 
senter ,  et  auquel  on  la  suppose  proportionnelle.  '  Cette  hypothèse 
donne  des  terme  de  la  forme  k  sin  E ,  dans  lesquels  E  est  Tangl* 
ou  Vargument  de  Tin^alité  ,  et  X:  un  nombre  constant  que  Voxk 
nomme  coefficient  ,  et  par  lequel  il  fimt  multiplier  sin  E  pour 
avoir  la  Talem*  absolue  de  l'inégalité  con^spoudante  à  Pangle  E* 
On  suppose ,  selon  Tusage  ordinaire ,  que  les  sinus  dont  on  £iit  usaga 
.  sont  pris  dans  un  cercle  dont  le  rayon  est  égal  à  Tunité ,  et  comme 
la  pliv  grande  valeur  que  puisse  prendii  un  sinui  est  d'étrt  égal  a« 
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49.  QdancI  on  a  ainsi  l'expression  d'une  inégalité  y  il  éxt 
facile  de  calcoler  la  darëe  de  sa  période,  c'est-à-dire, 
le  tems  nécessaire  pour  qu'elle  passe  successivement  pat 
toutes  ses  valeurs.  Ce  tems  doit  être  tel  que  V argument^ 
c'est-à-dire  l'angle  d'où  dépend  l'inégalité  que  l'on  consi-» 
dère ,  varie  dans  l'intervalle ,  de  400' ,  ou  d'une  circonfé- 
rence entière  ,  puisque  c'est  seulement  alors  que  les  sinus 
reprennent  leurs  premières  valeurs.  Ainsi ,  pour  que  la 
période  soit  terminée ,  il  faut  que  celte  condition  soit  rem- 
plie. On  peut  donc  calculer  la  durée  de  cette  périodepar  une 
simple  proportion,  quand  on  connaît  la  variation  de  l'argu- 
ment pour  un  tems  donné,  et  cela  est  toujours  facile ,  puis* 
que  l'on  connaît  les  angles  dont  cet  argument  se  compase. 

Li  théorie  de  l'attraction  a  confirmé  ces  résultats  en 
montrant  qu'en  effet  les  inégalités  des  mouvemens  cé->> 
lestes  pouvaient  se  développer  de  cette  manière.  Elle  a 
de  plus  déterminé  la  forme  des  termes  qui  le«  expriment; 
alors  les  observateurs  n'ont  eu  qu'à  introduire  dans  ces 
formules  générales  les  données  numériques  qui  devaient 
les  particulariser  :  la  marche  était  la  même  que  dans  la 
théorie  du  soleil* 

3o.  £n  réunissant  ces  deux  sortes  de  données  ,  la  forme 
des  inégalités  déduites  de  la  théorie ,  et  leurs  valeurs 
numériques  tirées  de  l'observation ,  on  conçoit  qu'il  doit 
être  possible  de  calculer  d'avance  le  Ueu  imii  de  la  lune, 
pour  un  instant  quelconque. 

En  effet,  cet  instîant étant  connu,  on  cherchera  d'abord 
le  lieu  du  noeud  et  l'inclinaison  de  l'orbite. 

rayon  du  cercle^  lâ  ptus  grande  Talear  de  fin  ^  sera  de  devenir  ë^le 
à  Funitë  \  alors  kwnE  se  rédtika  à  k  :  c^est  la  plus  grande  valeur 
de  rinégalité  ;  dans  tout  autre  cas ,  sin  £  sera  moindre  que  le  rayon , 
<}u  au-dessous  de  Tunitl.  11  sera  donc  cxpiâiné  par  iin«  fraction ,  et 
kûnE^  sera  moiadre  «pif  k* 
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On  calculera  ensuite  Pexpression  de  la  longitude  de  la 
lune  pour' la  même  époque  ,  en  employant  toutes  les  iné- 
galités reconnues  par  la  théorie  et  l'observation.  On  aura 
ainsi  le  vrai  lieu  de  la  lune ,  projeté  sur  Técliptique,  et 
d'après  la  connaissance  que  Ton  a  de  Pinclinaison  de 
Torbite  et  de  la  position  du  nœud ,  on  peut  calculer  la 
direction  vraie  du  rayon  vecteur  dans  l'orbite  ;  après  quoi 
la  parallaxe  donnera  la  longueur  du  rayon  vecteur  ou  la 
dbtance  ^  et  Ton  connaîtra  par  ces  résultats  la  position 
réelle  de  la  lune  sur  son  orbite   et  dans  l'espace. 

Si  l'on  effectue  les  mêmes  calculs  pour  un  grand  nombre 
d'înstans  très-rapprochés  les  uns  des  autres ,  on  peut  ^ 
d'après  cette  réunion  de  résultats ,  prédire  le  lieu  de  la 
lune  pour  tous  les  instans  ;  et ,  en  les  réduisant  en  tables 
faciles  à  consulter ,  on  aura  des  tables  de  la  lune. 

Ces  tables  étant  fondées  sur  la  théorie ,  quant  i  la 
forme  et  au  nombre  des  inégalités  qu'elles  comprennent , 
leur  exactitude  ne  dépendra  plus  que  de  celle  des  don- 
nées numériques  qu'on  y  aura  introduites,  et  par  con- 
séquent de  la  précision  des  observations  qui  auront  servi  à 
les  déterminer.  Les  tables  de  M.  Burg  ^^que  le  Bureau 
des  longitudes  a  publiées,  s'appuyant  sur  les  recherches 
approfondies  de  M.  Laplace  ,  et  sur  un  nombre  immense 
d'observations  de  Paris  et  de  Grenwich ,  combinées  avec 
beaucoup  d'adresse  par  la  méthode  des  équations  de  condi- 
tion ,  réunissent  au  plus  haut  degré  tous  les  avantages 
qui  peuvent  en  rendre  le  succès  durable  :  aussi  sont-elles 
aujourd'hui  entre  les  mains  de  tous  les  observateurs  ;  et 
l'expérience  ne  fait  que  confirmer  leur  exactitude. 

Si.  Sans  doute  il  serait  bien  intéressant  d'étudier  les 
moyens  admirables  par  lesquels  on  est  enfin  parvenu  h 
déduire  du  seul  principe  de  l'attraction  universelle  toutes 
les  inégalités  du  mouvement  lunaire ,  si  nombreuses  |  si 
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bîsarres ,  si  canipliquëes.  Mais  comme  je  ne  puis  pas 
exposer  ici  l'analyse  profonde  qui  sert  à  découvrir  ces 
rapports ,  je  vais  du  moins  indiquer  la  méthode ,  en 
quelque  sorte  ,  expérimentale  ,  que  l'on  a  d^abord  em- 
ployée pour  découvrir  l'existence  de  la  plupart  d'entre 
files ,  et  en  déterminer  à-peu-près  la  valeur.  Je  le  ferai 
,d'uutant  plus  volontiers ,  que  cette  méthode  est  très-propre 
à  faire  concevoir  la  loi  des  diverses  inégalités ,  et  qu'elle  est 
encore  d'un  grand  secours  pour  découvrir  les  angles  dont 
elles  dépendent.  Mais  pour  ne  pas  arrêter  les  commen«- 
çans,  j'ai  rassemblé  ces  considérations  dans  les  trois  cha- 
pitres suivans,  qu'ils  peuvent  passer  à  la  première  lecture, 
parce  qu'ils  ne  sont  pas  exempts  de  quelques  difficultés. 
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^^^^sjr,^*^ 


CHAPITRE    IX. 

Des  Inégalités  périodiques   qui  affectent  là 
longitude  de  la  Liine. 

Sa.  Les  înëgalitës  périodiques  dii  mouvement  lunaire 
«ont  (le  trois  sortes,  qui  se  rapportent  aux  trois  coordon— 
^jftéts  par  lesquelles  on  détermine  la  position  de  la  lune 
dans  son  orbite.  Les  unes  affectent  la  longitude  de  cet 
astre,  d'autres  sa  latitude,  d^autres  son  rayon  vecteur* 
Mous  les  considérerons  successivement. 

Les  inégalités  qui  affectent  la  longitude  elliptique  de 
la  lune ,  aogrtienti^rtt  ou  diminuent  l'équation  du  centre. 
Leur  efïet  devient  sensible  ,  parce  que  la  lune  s'éloigne 
de  son  Heu  moyen,  tantôt  plus,  tantôt  moins,  qu'elle 
ne  devrait  faire  d'après  les  seules  lois  du  mouvement 
.elliptique. 

53.  La  plus  considérable  de  ces  inégalités  ,  et  celle 
que  l'on  a  reconnue  la  première,  se  nomme  V direction* 
Elle  fut  découverte  par  Ptolémée.  Soii  effet  général  et 
constant  est  de  diminu-er  l'équation  du  centre  dans  les 
sysigîes  ,  et  de  l'augmenter  dans  les  quadratures.  Si  cette 
dirtiinUtlon  et  cet  accroissement  étaient  toujours  les 
mêmes,  Tévcction  ne  dépendrait  que  de  ïa  distance  angu-« 
laire  de  la  lune  au  soleil  ;  mais  sa  valeur  absolue  varie 
^assi  avec  la  distance  de  la  lune  au  périgée  de  son  orbite* 
Après  de  longues  suites  d'essais. et  .d'observations  ,  on  est 
2.  â5 
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parvenu  à  représenter  très-exactement  cette  inégalité ,  en 
la  supposant  proportionnelle  au  sinus  du  double  de  la  dis- 
tance angulaire  de  la  lune  au  soleil ,  moins  l'anomalie 
moyenne  de  la  lune.  Le  coefficient  de^  cette  proportion- 
nalité est  .i**,49o6.  La  période  de  l'évection  est  de  .  .  . 
3ii,8ii939  (*). 


(*)  En  désignant  la  longitude  moyenne  de  la  lune  par  le  signe  (T  , 
celle  du  soleil  par  0 ,  Tanomalie  moyenne  de  k  lune  par  u4  ,  réyec^ 
lion  a  pour  expression  +  i*,49o6  sin  /a  (  C  —  0  )  —  -^}  •  C'est  sons 
cette  forme  qu'elle  s^applique  à  ta  longitude  moyenne  avec  son  signe* 

D'après  cela  ^  il  est  très-fàcile  de  suivre  les  variations  successives  de 
«cette  inégalité^  car  il  n^j  a  qu^à  considérer  les  diverses  valeurs  que 
peut  prendre  son  argument.  jSi  Ton  veut ,  par  exemple,  connaître  le* 
cas  où  elle  atteint  son  maximum^  il  n'y  a  qu''à  chercher  les  cas  dans 
lesquels  l'angle  {a(C  —  ©)  —  -^}  devient  égal  à  ioo«  ou  à3oo«f 
car  alors  lé  sinus  de  cet  angle  étant  égal  à  Tunité  prise  en  plus  ou 
«n  moins,  Tévection  deviendra  +  i%49o6.  La  première  râleur  arrivera, 
par  exemple,  dans  la  quadrature,  lorsqu'en  mèm*  tems  Fanomalie 
moyenne  sera  égale  à  loo*»}  car  on  aura  alors  a  (  C  -^0)  =  200* f 
cta(C  —  0)  —  ^  =  aooo  —  ioo<»  =  loo*»»  Au  contraire ,  l'évec- 
tion disparaîtra ,  lorsque  l'argument  sera  nul  ou  égal  à  200<> ,  ce  qui 
arrivera  par  exemple ,  dans  les  sysigies ,  lorsque  la  lune  y  sera  périgée 
ou  apogée,  parce  que  la  distance  de  la  lune  au  soleil  est  alors  i^\» 
à  o<* ,  ou  ic  aoo^ ,  et  qu''il  en  sera  de  même  de  Fanomalie  moyenne. 
Mais  par  lès  diverses  combinaisons  des  d«;ux  angles  qui  forment  Par* 
gument  de  l'évection  ,  les  plus  grnndes  et  lés  plus  petites  valeurs 
■arriveront  eneore ,  selon  les  valeurs  de  cet  argument ,  dans  plusieurs 
autres  points  de  l'orbiie.  Bn  généiral ,  dans  les  avnjonctions ,  l'évec- 
tion aura  un  signe  contraire  à  Téquation  du  centreij  car  alors  le  pre- 
mier terme  a  (  (^  —  0  )  étant  nul ,  l'argument  se  réduit  à  :  —  ano- 
malie moyenne  C  >  ce  q^û  donnera  un  sinus  négatif  ^  si  Fanomalie  est 
moindre  que  200<» ,  et  un  sinus  positif,  si  elle  est  plus  grande  ^mais 
dans  le  premier  ca^ ,  Féquation  du  centre  est  sousti^ctive  à  la  longitude 
moyenne  ;  dans  le  second  elle  est  soustractive*  EUe  te  m  donc  toujovi» 
4e  signa  «ôniraireâ  FiveOtion. 
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54*  On  observe  encore  «  dans  le  tnonvemeiit  kmure  ^ 
une  grandie  inégalité  qui  dispardk  dam  les  spigies  et  dans 
les  quadratures,  et  qui  atteint  m  {rfus  gnmde  valeur  lor»-» 
que  la  lune  est  dans  \ts  octans.  Cette  inégalité  dt^pend 
donc  de  la  distance  angulaire  de  la  lune  an  soleil ,  ei 
comme  elle  parcourt  toute  sa  période  pendant  que  cette 


U  en  sera  4e  méiM  4et  oppotîtkMM ,  eomme  on  peut  ê*en  aisiirer 
facilement  de  la  mime  manière  j  d'où  Von  roit  qu'en  général  «la«f 
hs  sjtigies ,  ré\ection  ett  foustractive  dt  Téquaiion  du  centre.  A« 
coutrairp,  elle  lui  devient  additive  dam  h»  quadraturet.  Anwi  Je»  pre^ 
miers  observateurs  qui  ne  déterminaient  les  élément  de  la  théorie 
lunaire  qu'au  moyen  des  éclipses ,  ^  dans  la  seule  vue  de  prédire 
ce  phénomène ,  trouraîent-'ils  Téqnatioft  du  centre  trop  petite  de  toulg 
la  quantité  de  Tévection ,  dans  les  sysigies. 

On  peut  aisément  calculer  la  période  de  TéTection  d'après  les  varia- 
lions  de  Tangle  dont  elle  dépeo^;  il  sudit  de  calculer  les  changemena 
que  cet  angle  éprouve  dans  un  tems  donne ,  et  d'en  conclure  par  un« 
simple  proportion  le  nombre  de  jours  nécessaires  pour  qu'il  varie  da 
4oo«. 

Le  mouvement  S3rnodique  de  la  lune  en  un  nhde ,ttt  ^ç^y/ii**,^^o86S* 
En  le  multipliant  par  a  on  «nra  9894830,481776  :  c'est  le  double  de 
la  disunce  de  la  lune  au  soleil  après  100  années  juliennes.  Si  Ton 
en  retranche  le  mouvement  anomalistique  de  la  lune  dans  le  même 
intervalle,  ou  53o2!&o»,955j.i« ,  la  diCférenoB  4^9261  «,548666  sera  la^ 
Taleur  de  l'argument  de  l'évection  après  100  années  juliennes ,  d'oà 
t'oo  voit  que  tcft  argument  erott  de  4<'^'dalii  nn  nombre  de  jonrt 
«■primé  par 

— ^  —  on  5ij,'8iT939, 

45926^548666,  '      ^^' 

jc'eht  la  période  de  Tévection  ;  après  cet  intervalle  eÛe  riqprend  suc- 
cessivement les  mâoiet  valeaïs. 

On  voit  «Hiii  par  cet  exemple ,  qu'en  mettant,  au  lieu  d^  angles , 
ieun  valenit  calculées  comaoc  nous  venons  de  le  fiûre,  rax|;umeDt 
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distance  augmente  de  ioo°,  on  en  a  conclu  qu'elle  est 
proportionnelle  au  sinus  du  double  de  celte  distance  angu- 
laire. Sa  plus  grande  valeur  est  de  o*',66ia.  On  la  nomme 
variation;  sa  durée  est  d'une  demi- révolution  synodique; 
elle  a  été  découverte  par  Tycho-Brahé  ',  astronome  cé- 
lèbre et  maîître  de  Kepler  (*). 


peut  être  mis  sou»  la  forme  d^ine  quantité  proportionnelle  au  tems  ; 
«u:  «i  Ton  nonmie  t  le  nombre  de  jours  écoulés  depuis  une  époque 
<^n venue,  qui  sera\  par  exemple,  celle  où  PéYection  est  nulle ,  Fangle- 
a  dist.  C  0  —  anom.  moy.  C  deviendra 

t.4000 


5tj,8ii939 
et  l'évection  pourra  être  représentée  par  un  terme  de  la  forme 


"''^^"«•"-{liSk}' 


ou  sîmplemetit  par  i^^'^^.sva  mt  en  faisant 

4^0** 
Si), 81 1969 

(*)  L^expression  de  cette  inégalité  est 

+  o*;66io  sin  2  (  C  —  0  )• 

U  est  visible ,  en  ef£et ,  que  cette  forçiule  rempEt  les  conditions  indiquées 

par  l'observation^   car  el!e  est  nulle  quand  la  distance  angulaire  de 

la  lune  au  soleil  est  nulle  ^  elle  atteint  son  maximum  ,  quand  cette 

distance  est    égale  à  So^  ,    et  redevient    nulle  dans  les  quadratures 

où  la  distance  est  égale  à  100**.  La  distance  angnkire  de  la  lune  au 

soleil  dépend  de    son  mouvement  synodique  ^   elle  varie   en  un  jour 

4^0**  2.400° 

de ^-  ^-^  ■  »  et  le  double  de  cette  distance  devient 


îi9,53o588                                                                   29,53o588 
L^argnnient  de  la  variation  étant  proportionnel  à  cette  quantité,  le 
tems  nécessaire,  pour  qa^U  augmente  de  4<^^>  sera  :  '. 
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55.  Enfin,  le  mouvement  angulair.e  de  la  lune  s'ac- 
célère annuellement  quand  le  soleil  s'éloigne  de  la  terre  , 
et  se  rallentit  quand  cet  astre  s'approche^  d'où  résulte  une 
troisième  inégalité  connue  sous  le  nom  d'équation  annuelle. 
Sa  période  est  une  année  solaire  anomalistique.  On  s'ap<* 
perçoit  de  son  existence  en  calculant  plusieurs  lieux  de 
la  lune  pour  diverses  saisons  de  l'année,  et  les  cota-- 
parant  aux  observations  ;  car,  quoiqu'on  emploie  dans  le 
calcul  l'évection  et  la  variation ,  pour  corriger  le  mouve- 
ment elliptique,  les  résultats  s'écartent  de  la  vérité  ,  d'une 
liianière  fort  sensible  ;  et  ces  écarts  suivent,  dans  leur  éten- 
due et  leur  signe,  des  périodes  régulières.  Le  mouvement 
observé"  est  plus  lent  que  le  mouvement  moyen  dans  les  six 
mois  que  le  soleil  emploie  pour  aller  du  périgée  à  l'apogée  : 
c'est  le  contraire  dans  les  six  autres  mois.  Par  exemple  ,• 
si  la  première  observation  qui  sert  d'origine ,  est  faite  dans 
Le  mois  de  janvier ,  vers  le  tems  où  le  soleil  vient  de 
passer  au  périgée  ,  et  qu'on  veuille  ensuite'  calculer  le  liea 
de  la  lune  pour  un  jour  du  mois  de  mars  ,  d'après  le  t0m9 
écoulé  entre  ces  deux  époques ,  on  trouve  Taccroissement 
de  sa  longitude  moins  grand,  suivant  l'observation,  que  le. 
calcul   ne  l'indiqtie ,   en   partant   de  la  valeur  du  moyen 


— ^^ :=  i4})7o5294'  La  pénode  de  la   Tanauon   lunaire  est 

donc  égale  à  une  demi-ré voîution  s^-nodique ,  et  l'on  voit  qirelle  dif- 
fère beaucoup  de  celle  de  ^é^  ection ,  qui  dépend  en  mênie  tems  de 
la  révolution  sj'nodique  et  de  la  révolution  anomalistique. 

On  voit  aussi  que  cette  féconde  inégalité  peut  être  mise  sous  I9 

4oo<* 

foi  me  o«,66io  sin .  ^-  ^^'  t,  ou  simplement  o%66io  .  sin  .  mt  ^ 

29i,5Do5bo 

m  étant  le  mouTement  synodique  pour  un  joqr ,  -«t  I  le  tems  écouU 

depuis  l'époque  où  la  variation  eit  nulle. 
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mouTement.  La  différence  augmente  }us<ju^à   ce  que  le 
saleil  ait  atteint  sa  moyenne  distance  ;  alors  eli«  diminiH^ 
peu -à-peu,  et  devient  nulle  quand  le  soleil  est  à  Papo*» 
gée  de  son  orbite.  A  cet  instant,  les   observations  et  le 
calcul  s'accordent.  De  là  jusqu'au  retour  du  soleil  au  pé- 
rigée ,  les  mêmes  erreurs  se  i*eproJuisent  dans  un  ordre 
inverse,  c'est^2^dire  que  les  arcs  parcourus  par  lia  lune  de- 
puis l'apogée,  sont  plus  grands  que  ne  l'indique  le  cal^ 
eul  étabK  ^r  la   valeur  du   moyen  mouvement  :  la  dif- 
£érence  augmente  ainsi  jusqu'à  ce  que  le  soleil  ait  atteint 
sa  moyenne  distance  ;  l'erreur  diminue  depuis  çe^te  épo- 
^e  jusqu'au  périgée,  où  elle  est  nulîe  de  nouveau.  Ces 
^apts  réglés  et  périodiques  indîquem  évidemment  l'exis- 
tence d'une  inégalité  qui  dép([nd  de  la  distance  du  soleil 
au  périgée  de  son  orbite  ,v  ou  de  son  anomalie  moyenne. 
Tel  est  en  effet  l'argument  de    V équation  annuelle.  Elle 
est  exactement  de  même  forme  que  l'équation  du  centre 
Al  soleil  ;   mais  elle  a  toujours  un  signe  contraire.  H  est 
visible  que  sa  période  est  une   année  solaire  anomalis- 
lique  (*). 

SG.  On  suppléerait  à  cette  inégalité^  et  on  pourrait 
même  la  supprimer  entièrement  dans  Ta  théorie  de  la 
lune  ,  -si  l'on  modifiait    en  conséquence   Téquation    du 


(*)  î  a  plus  f^rande  valeur  de  cette  in^Alité  est  0*^20745  §00  expres- 
sion générale  est  —  00,20.74  •  ^'i"  anomalie  moy.  0.  Cest  ainsi  qu'on, 
la  trouve  dans  les  ubles ,  où  elle  s'applique  à  la  longitude  moyeune. 
de  la  lune  avec  soii  signe.  0*n  a  vu  que  réquadon  du  centre  du  so- 
leil est  -J^  2»,  15777  sin^aiiom.  moy.  0.  En  prenant  le  coefficient  de« 
nouvelles  tables  de  M.  D^lambre  ,,  elle  est  donc ,  au  signe  près  ,  exac- 
tement semblable  pour  la  forme  à  Véquation  annuelle  de  la  longi- 
tnde  de  k  lune»  Bliqs  fout  tnci  no«a  supposons  toujours  les  anomalies 
Comptées  du  périgée. 
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tems ,  ce  qui  reviendrait  k  calculer  le  lieu  de  cet  astre 
pour  une  époque  un  peu  dîf£érente  de  la  véritable  ,  et 
plus  ou  moins  avancée  selon  les  positions  dn  soleil  dans, 
son  orbite^  £n  effet,  par  suite  de  cette  altération,  on- 
pourrait  combiner  Terreur  du  tems  de  manière  à  com- 
penser la  variation  de  la  vitesse.  Si  Ton  calculait,  par 
exemple,  le  lieu  de  la  lune  pour  le  21  mars,  lorsque  §on 
mouvement  vrai  est  plîis  lent  que  son  mouvement  moyen, 
et  que  le  tems  moyen  correspondant  à  cette  époque , 
fût  aussi  plus  petit  que  le  véritable ,  de  toute  la  quantité 
correspondante  à  cette  diminution  de  vitesse ,  il  est  évi- 
dent qu'en  calculant  d'après  ce  tems  fictif,  on  trouverait 
la  lune  dans  sa  position  véritable.  Axissi  Tycho-Bradié,  qiâ 
Recouvrit  la  variation  annuelle,  la  présenta  sous  cett4 
forme,  en  employant,  pour  calculer  les  lieux,  de  la  lune , 
une  équation  du  tems  différente  de  la  véritable  ;  en  quoi 
il  fut  suivi  depuis  par  plusieurs  observateurs  ;  mais  maiii^ 
tenant  qu'on  connaît  U  véritable  loi  de  l'équation  an* 
nuelle,  on  a  abandonné  cette  manière  imparfaite  etcom-* 
pliquée  d'en  faire  usage ,  et  on  l'introdui^  immédiate- 
ment dans  la  théorie -de  la  lune,  sout  la  forme  que  nous 
avons  indiquée.  La  théorie  de  l'attraction  explique  bieo 
simplement  le  phénomène  de  l'équation  annuelle.  Le  soleil 
en  s'approchant  de  la  terre ,  se  rapproche  aussi  de  la  lune  ^ 
«t  l'attraction  qu'il  exerce  sur  elle  augmente  d'intensité. 
Cette  attraction  opposée  à  la  pesanteur  terrestre ,  éloigne 
la  lune  de  la  terre  ,  la  soulève  pour  ainsi  dire,  et  dilate 
l'orbe  qu'elle  décrit.  Alors ,  sa  vitesse  et  son  mouvement 
angulaire  diminuent  :  c'est  le  contraire  quand,  le  soleil 
s'éloigne  vers  l'apogée.  La  pesanteur  terrestre  devenant  la 
plus  forte,  resserre  Torbite  de  la  lune  et  accélère  son 
mouvement.  L'équation  annuelle  de  la  lune  est  donc  un« 
conséquence  de  l'excentricité  de  l'orbe  terrestre  ,  qui  fait 
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varier  les  distances  du  soleil  à  la  terre.  Tout  ce  qui  infhie 
sur  cette  excentricité  doit  donc  influer  aussi  sur  le  mouve- 
ment delà  lune.  En  effet,  c'est  justement  afnsi  que  les 
variations  séculaires  de  rcxcentricité  de  l'orbe  terrestre 
produisent  Féquation  séculaire  du  moyen  mouvement. 

57;  Les  trois  négalilés  dont  nous  venons  de  parler  , 
Vi^ectioUry  la  variation  et  V équation  annuelle  ^  sont  les  plus 
sensibles  de  celles  qui  affectent  la  longitude  elliptique  de 
la  luné  pendant  de  courts  intervalles  ,  mais  elles  sont  loin 
d'être  les  seules  ;  les  recherches  profondes  de  Tanalyse  , 
comparées  avec  de  longues  séries  d'observations ,  en  ont 
fait  connaître  beaucoup  d'autres  qui ,  par  leur  coiupltca- 
lion  et  leur  petitesse ,  seraient  restées  toujours  insensibles 
aux  observateurs.  Ces  petites  inégalités  doivent  donc  être 
considérées  comme  autant  de  corrections  ii  faire  aux  trois 
inégalités  précédentes ,  de  même  que  celles-ci  servent  de 
corrections  au  mouvement  elliptique  ;  ou  plutôt  on  les 
doit  appliquer  toutes  ensemble  à  la  longitude  moyenne. 
Ces  diverses  inégalités  se  trouvent  toutes  calculées  dans  les 
tables. 

Mais  parmi  les  diverses  inégalités  de  la  longitude  de  la 
lune ,  que  la  théorie  a  fait  connaître  ,  il  en  est  une  que  je 
ne  dois  pas  omettre.  Non-seulement  sa  connaissance  "  e^t 
très-importante  pour  la  formation  des  tables  de  la  lune , 
mais  sa  découverte  qui  est  moderne ,  offre  un  exemple 
frappant  de  la  manière  dont  les  inégalités  se  développent , 
et  montre  en  même  tems  l'usage  que  l'on  doit  faire  et 
qu'on  fait  des  observations  pour  rectifier  le  moyen  mou- 
vement par  des  corrections  successives.  Voici ,  on  peu  de 
mots,  le  détail  de  cette  découverte  ,  qui  a  porté  la  con- 
naissance des  mouvemens  de  la  lune ,  au  dernier  degré  de 
précision. 

58.  Les  tables  lunaires  insérées  dans  la  troisième  édition 
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de  rAstronomie  de  Lalande,  supposent  un  mouvement 
séculaire  tropique  égal  à  53474^°, 096290.  LVpoque  do 
1 760 ,  cVst-à-dire  j  la  longitude  moyenne  de  la  lune , 
le  3i  décembre  1749  ^  ^^ài  moyen,  est,  suivant  ces  tn*- 
Kles,  égale  à  209**,2o8::o.  Avec  ces  données,  on  peut  cal- 
culer, toute  autre  époque  antérieure  ou  postérieure  à  1750. 
Il  suflit  d^ajouter  ou  d'ôter  le  moyen  mouvement  de  U 
lune  dans  Tintervalle. 

Par  exemple  ,  pour  avoir  l'époque  de  1756 ,  on  prendra 
l'époque  de   1760,  qui   est.  .  .' 209^,20820 

On,  y  joindra  le  mouvement  pour  six 
années  communes ,  en  rejetant  les  circon- 
férences entières,  ce  sera .       62%565o8 

Plus ,  le  mouvement  pour  deux  jours  ^ 
à  cause  des  deux  bissextiles.     .  .  . 29°, 28088 

Enfin  ,  réquation  séculaire  ,  qui  donne 
en  6  années i  •         o%ooooi 

Ajoutant  ces  résultats,  on  trouve 3oi**,o54i7 

C'est  la  longitude  moyenne  de  la  lune,  ou  V époque 
pour  l'année  1756. 

Il  est  clair  que  cette  époque  pourrait  s'obtenir  égale- 
ment par  les  observations,  si  l'on  en  avait  qui  fussent 
faites  vers  1756. 

C'est  ce  qu'ont  exécuté  MM.  Masson  et  Bouvard,  au 
moyen  des  observations  de  Bradley,  et  ils  ont  trouvé  un 
résultat  exactement  égal  au  précédent. 

Mais  en  déterminant  de  même  V époque  de  1691,  par 
plus  de  deux  cents  observations  de  Lahire  ,.on  la  trouve 
moindre    que    par  les   tables  :   l'erreur  de    celles-ci  est 
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+  i3^,58y  c'est-i-dîrc  ,  qu'à  cette  ëpoqae,  la  longitude 
moyenne  de  la  ktne  était  nloîndre  de  i3'',58  que  les  tables 
de  Lalande  ne  Pkidîquent.  Ainsi  depuis  1691  jusqu'à  1766^ 
k  lun«  a  décrit  un  plus  grand  arc  que  ces  tables  ne  le 
supposent.  Son  mouvement  vrai ,  dans  cet  intervalle ,  était 
donc  plus  fort  que  celui  des  tables  ;  car  sans  cela ,  se  trou- 
vant en  arrière  en  iBgi,  elle  n'aurait  pas  pu  ,  en  1756, 
s'accorder  précisément  avec  elles. 

Au  contraire,  depuis  1756,  le  mouvement  indiqué  par 
les  tables  est  devenu  plus  fort  que  le  mouvement  réel  ;  car 
en  calculant  les  époques  des  années  suivantes ,  on  les 
trouve  toujours  moindres  que  par  les  observations.  La  série 
des  erreurs  est  même  croissante  ^  comme  on  le  voit  par  le 
tableau  suivant  : 

Années.  Erreurs  des  Tables^ 
1766  —  9^,26 

1779  a8",09 

X789  54//,3:i 

i8ot  87'^96 

Sg.  Ces  résultats  indiquaient  évidemment  qu'en  calcu-» 
lant  d'après  les  observations  le  mouvement  *moyen  des  ta- 
bles ,  on  avait  enveloppé  dans  sa  valeur  les  résultats  de 
quelque  inégalité  à  longue  période  ,  dont  on  ignorait 
f  existence ,  mais  dont  les  effets  pour  augmenter  et  dimi- 
nuer tour-à-tour  la  longitude  de  la  lune ,  devenaient  sen- 
sibles avec  le  tems.  De  là  la  nécessité  de  retoucher  sans 
cesse  les  longitudes  moyennes  indiquées  pour  l'origine  de 
chaque  année  à  mesure  que  les  tables  devenaient  fautives  ^ 
et  de  là  résultait  auesi  l'impossibilité  de  les  étendre  à  des 
époques  éloignées. 

\a  seul  moyen  d'éviter  ces  mouvemens  |  était  de  dé-^ 
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couvrir  cette  mëgalité.  Mais  il  restait  peu  d'espoir  d'y 
parvenir  par  la  simple  observation,  car  puisqu'elle  avait 
échappé  jusqu'alors  à  tous  les  observateurs ,  il  était  pro~ 
baUe  qu'elle  éuit  assujétie  à  une  période  tr^s-longue , 
peut--étre  dépendante  d'un  grand  nombre  d'élémens  et 
par  conséquent,  sous  tQU3  les  rapports  »  très-difficile  à  dé- 
terminer. ^ 

C'était  donc  à  la  théorie  à  la  dévoiler,  et  les  secourt 
que  l'astronomie  avait  déjà  reçus  d'elle ,  permettaient  d'es- 
pérer encore  ce  nouveau  succès. 

60.  M.  La  place  l'obtint  par  un  examen  nouveau  et  ap«- 
profond!  de  toutes  les  parties  de  la  théorie  de  la  lune. 
U  y  découvrit  une  nouvelle  inégalité  qui  n'avait  pas  encore 
été  apperçue  ,  et  dont  l'argument  est  égal  au  double  d« 
la  longitude  du  nœud  de  Torbe  lunaire  »  plus  la^  longi-* 
tude  de  son  périgée ,  moins  trois  fois  la  longitude  du  pé* 
rigée  du  soleil.  £l]e  est  proportionnelle  au  sinus  de  cet 
angle.  Sa  période  est  de  184  ans  (*). 

En  169 1 ,  cette  inégalité  était  soustractive  et  diminuait 
la  longitude  moyenne  de  la  lune.   Elle  a  dû  devenir  nulle 


(*)  Le  monvement  des  nœads  de  la  lune  en  un  «iècle  est  2i49®,097a. 

Je  lui  donne  le  signet  négatif ,  parce  qu  il  est  rétrograde.  En  douMant 

celte  quantité,  on  aura  —  ^i^l^,igi^'^  c^est  la  première  partie  de 

^argument  de  la  nouTelL?  inégalité.  Le  mouTemcnt  séculaire  du  périgée 

de  la  lune  eft   -^o  4^210,3194*   £9  Tajouunt  au  précédent  avec  soi% 

ligne  ,    il  reste   223o,i!25o.    Enfin  en  retranchant  de   ce  rcsulut   le 

mouvement  séculaire  du  périgée  du  soleil  ou  i%9i5i ,   pris  trois  fois, 

il  reste  îii7",3797.  Cest  la  Tariation  de  l'argument  en  un  siècle^  d''où 

Ton  doit  conclure  qu'il  variera  de  400^  dans  un  nombre  d'années  ex^ 

4oo<*.ioo  ,         ,  , 

pnme  par -— -  ou  184  ««>»•  C'est  la  période  de  l  inégalité  pre- 


eédente  qmt  M»  I^pluce  a  découYerte, 
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qaelqae  tems  après ,  car  elle  était  additîve  en  i  ySG ,  et 
elle  avait  alors  presque  atteint  son  maximum.  La  diffé- 
rence des  longitudes  moyennes  dans  cet  inter\'^a]le  s'est  donc 
trouvée  augmentée  par  l'influence  progressive  de  cette  iné- 
galité. Aussi  le  moyen  mouvement  donné  par  les  tables  a-t-il 
paru  trop  faible  quand  on  a  voulu  remonter  de  ijSG  à 
j'époque  de  1691.  Au  contraire,  après  lySG,  l'inégalité  qui 
avait  atteint  son  maximum  a  commencé  à  décroître  ;  son 
effet,  pour  augmenter  la  longitude  de  la  lune,  est  devenu 
moindre.  Alors  l'accroissement  de  la  longitude  moyenne 
depuis  1 766  est  devenu  moindre  qu'il  n'aurait  dû  l'être , 
en  vertu  du  moyen  mouvement  ;  et  par  conséquent  le 
mouvement  assigné  par  les  tables  a  paru  trop  fort.  Enfin 
l'erreur  devait  s'accroître  à  partir  de  cette  époque,  puisque 
l'accroissement  étranger  que  l'on  avait  compris  dans  les 
longitudes  moyennes  que  l'on  comparaît  ,  se  trouvait  de 
plus  en  plus  affaibli  dans  la  seconde  à  mesure  que  l'on 
s'éloignait  de  lySG,  et  devait  même  bientôt  se  changer 
en  une  diminution. 

61.  Cette  découverte  nécessitait  plusieurs  corrections. 
Il  fallait  déterminer  la  valeur  absolue  de  la  nouvelle  iné- 
galité, la  soustraire  des  longitudes  moyennes  que  l'on  avait 
adoptées  en  lySo  pour  calculer  le  moyen  mouvement, 
lors  de  la  formation  des  tables  ;  enfin  calculer  de  nou-^ 
veau  ce  moyen  mouvement  avec  les  longitudes  corrigées.' 
Mais  ce^s  corrections  étant  toutes  liées  entre  elles ,  ne  pou- 
vaient pas  s'obtenir  isolément.  Quand  lies  observations 
donnent  l'erreur  des  tables ,  elles  ne  font  connaître  que 
le  résultat  général  de  toutes  les  causes  d'erreur  dont  ces 
tables  sont  affectées  ;  elles  ne  distinguent  pas  séparément 
ce  qui  appartient  à  chacune  d'elles.  Il  iaut  donc  regarder 
toutes  ces  corrections  comme  autant  d'inconnues  liées 
entre  elles  par  certains  rapports ,  et  que  l'on  doit  repré-» 
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6enter  par  autant  de  quantités  îndélearmînées.  On  calcule 
d'après  ces  rapports  l'expression  analytique  de  rinfluencc 
que  chaque  erreur  doit  avoir  sur  le  résultat  définitif,  et 
l'ensemble  de  ces  erreurs  hypothétiques  doit  égaler  l'er- 
reur totale  réellement  indiquée  par  robservation.  En  un 
mot ,  il  faut  employer  la  méthode  des  équations  de  condi-^ 
iion  y  dont  nous  avons  déjà  apprécié  l'utilité  dans  la  théo- 
rie du  soleil ,  et  dont  cet  exemple  nous  offre  une  nouvelle 
application. 

62.  M.  Laplace  a  trouvé  de  cette  manière  47"95i  pour 
le  coefficient  de  cette  inégalité, —  4ï''^9^4  pour  la  correction 
de  l'époque  des  tables  en  lySo,  et  98", 654  pour  la  ^li- 
minution  scculatre  du  moyen  mouvement  ,  diminution 
qui  doit  être  multipliée  par  le  nombre  des  siècles  écoulés 
après  lySo ,  et  qui  devient  par  conséquent  addilive  avant 
cette  époque  (*). 


(*)  Pour  comprendre  comment  on  peut  déterminer  ces  cocfïîciens , 
il  suffit  de  savoir  comparer  les  résultats  de  TobserTation  aux  résulutf 
des  tables.  ^ 

Supposons  qu'à  une  certaine  époque  connue ,  par  exemple  t  d'annéeiB 
après  1760,  on  ait  trouvé  un  lieu  de  la  lune.  De  la  longitude  vraie 
observée ,  que  je  nomme  L  ,  on  retranchera  la  somme  djes  inégalités 
périodiques  que  j«  représente  par  S  5  la  différence  L  -^  S  sera  la  lon- 
gitude moyenne  ,  conclue  de  Tobservaiion.  Or,  on  peut  calculer  cette 
longitude  moyenne  par  les  tablés  5  car  si ,  à  Tépoque  de  1 760 ,  que  je 
suppose  égale  à  / ,  on  ajoute  le  moyen  mouvenicnt  annuel^  que  je  nom- 
merai m,  on  aura/  +  nit^  qui  sera  la  longitude  moyenne  et  de^rm 
égaler  L  ^  S, 

Cette  égalité  n'*a  pas  lieu  d'après  les  tables  de  Lalande,  et  la  lon- 
gitude calculée  est  trop  forte  de  ^j",'^  pom*  1801.  Soit  en  général 
r  Terreur  observée. 

Appelons  doue  %  la  correction  additive  qu'il  faut  faire  à  l'époque 
de  1 760 ,  —  a:  4a  cori'ection  du  moyen  mouvement  annuel ,  E  Tar- 
gumeat  de  la  nouvelU  inégalité,  +^*on  coefficient.  La  longitude 
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moyenne  9  déduite  êes  obserrations  ,  ^ra  tlor»  /^  —  *y  H-y .  sin  J?,ei 

mettant  pour  £  la  valeur  qui  convient  h  TinsUnt  que  ïon  considère. 

La  longitude  moyenne  ,  d'après  le»  tables  ,   sera  /  -^  §  +  n>i  —ix 

qu^ilfiudra  égaler  à  la  valeur  déduite  de  l'observation.  On  aura  donc 

ainsi 

/  -I-  g  -1-  mt  —  tx  =  £  —  «y  -H  /  fcin  jE, 

ou  : 

f  —  tr  — j^ un  E  zs:  L  ^S  —  (/ -4-  mt). 

Or,  par  hypothèse,  la  différence  de  Tobservation  et  des  tablts, 
ou  L  —  S  —  (/  H-  mt)  j  est  égal  à  r  j  on  aura  donc  Féquation  de 
condition 

I  —  tr  — jr  sin  j^  =  r. 

Trois  observations  semUables  donneront  trob  i^àleim  de  r,  qui 
«uffircmt  pour  déterminer  i,  x^  y^  car  «et  sût  E  sont  des  quan- 
tiiés  connues  :  est  le  nombre  d^aonécs  écoulées  dcf>uis  i  ySo  jusqu^i 
Tinstant  que  Ton  considère ,  et  j£  est  la  Talem:  de  l'argumem  à  I» 
même  époque. 
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CHAPITRE    X. 

Des   Inégalités  périodiques   qui  affectent  la 
latitude  de  la  Lune. 

63.  XusQU^ici  nous  n^avons  considéré  que  les  inégalités 
qui  affectent  la  longitude  elliptique  de  la  lune  ;  il  en  est 
d^autres  qui  changent  sa  distance  au  plan  de  Técliptique  , 
ou  sa  latitude.  La  plus  remarquable  est  cdle  qui  fait  va* 
rier  rinclinaison  de  Torbe  lunaire;  elle  s'élève  à  ©•^iGay 
dans  son  maximum  ^  et  a  pour  argument  le  double  de  la 
distance  du  soleil  au  nœud  ascendant  de  Torbe  lunaire* 
Elle  est  proportionnelle  au  cosinus  de  cet  angle,  c'est^ 
à-dire  y  au  sinus  de  son  complément.  Sa  période  est, 
par  conséquent,  égale  à  une  demi-révolution  du  soleil, 
par  rapport  aux  noeuds  de  la  lune ,  puisque  dans  cet 
intervalle ,  son  argument  varie  de  4oo^. 

Tycho  découvrit  le  premier  cette  inégalité  ,  en  compa^ 
rant  entre  elles  les  plus  grandes  latitudes  de  la  lune  , 
observées  à  des  époques  diffj^rentes,  et  dans  différentes 
positions  de  cet  astre ,  par  rapport  aux  nœuds  de  son 
orbite  :  il  vit  que  ces  latitudes  ne  sont  pas  toujours  les 
mêmes.  Elles  s^écartaient  ,  tantôt  en  plus ,  tantôt  en 
moins,  de  la  valeur  moyenne,  que  nous  avons  dît  être 
égale  à  5*^,7222  ;  et ,  comme  les  plus  grandes  latitudes 
de  la  lune  donnent  immédiatement  Finclinaison  de  son 
orbite  sur  le  plan  de  Pécliptique,  il  sVnsuivait  néces^ 
sairement  que  c^ite  inclinaison  yarie.  Tycho  alla  plus  loin , 
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et  par  une  longue  suite  d'observations  ,  il  détermina  la 
loi  de  celte  irlégalité ,  qu'il  prései^ta  sous  une  forme  dif- 
férente de  celle  que  nous,  lui  donnons  ici,  mais  qui  revient 
au  même  pour  les  résultats.   Le  mouvement  des  nœuds  de 
l'orbe  lunaire  renferme  aussi  une  inégalité  dépendante  du 
même   angle    que   la   précédente ,    avec  cette  différence 
qu'elle  est  proportionnelle  au  sinus  de  cet  angle  ,  et  non 
pas  à   son   cosinus.    On  pourrait  représenter   l'ensemble 
de  ces  deux  inégalités  en  imprimant  un  petit  mouvement 
de  nutation'à  l'axe  de  l'orbe  lunaire  ,  de  même  que  nous 
avons  représenté   les  oscillations  périodiques  de  Féquateur 
terrestre    et  des  équinoxes  au  moyen   de   la   nutatiôn  de 
l'axe  de  la  terre.  Pour  cela  il  faudrait  placer  le  pôle  moyen 
de  l'orbe   lunaire  à  une  distance  du  pôle   de  l'écliptique 
égale  à  5°,7222,  puis  faire  osciller  le  pôle  vrai  autour  du 
pôle   moyen  sur   une   petite    ellipse    qu'il   décrirait    dans 
un  tems  égal  à  une  demi-révolution  du  soleil  par  rapport 
aux  nœuds  de  l'orbe  lunaire,  c'est-à-dire  en  ly^ijSogtjG. 
^     Il  y  a  plusieurs  autres  inégalités  qui  affectent  la  latitude 
de  la  lune  et  l'inclinaison  de  son  orbite ,  et  on  les  a  jointes 
aux  tables  avec  les  précédentes;  mais  elles  n'ont  été  Lien 
déterminées   que  par  la   théorie  ;  c'est  pouiquoi  je    n'en 
parlerai  point  ici.  Mon -but ,  dans  cet  exposé,  est  seulement 
,de  donner  une  idée   des  secours   que  l'observation    et  b 
.  théorie  ont  pu  se  fourajbr  réciproquement. 
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CHAPITRE    XL  ; 

Des  Inégalités  périodiques   qui  affectent    le 
rayon  vecteur  lunaire. 

64.  îl  lïotis  rtste  à  consyérer  les  in^Htës  përiodiquts 
qui  affectefit  k  distance  de  la  lune  à  la  terre ,  ou  son  rayon 
vecteur  9  dernière  donnée  nécessaire  pour  déterminer  sa 
position  dans  l'espace. 

Les  variations  du  rayon  vecteur  lunaire ,  ne  suivent 
pas  exactetnent  les  lois  du  mouvement  elliptique  ;  elles 
-s'en  écartent  d'une  manière  très-sensiWe,  quelquefois  en 
plus,  et  quelquefois  en  mokis.  On  s'apperçoii  de  ces 
écarts  en  comparant  entre  elles  les  distances -de  la  lune  à 
ia  terre ,  observées  dans  le  même  point  de  son  ellipse 
à  des  époques  différentes  ,  ou  ,  ce  qui  revient  au  même  , 
«n  comparant  les  parallaxes  d'après  lesquelles  ces  distances 
6ont  calculées  ;  car  on  découvre  que  ces  parallaxes  ne 
feont  pas  toujours  les  mêmes  ,  6t  leurs  diangemens  ont  des 
rapports  marqués  avec  les  positions  à^  la  lune  à  l'égard 
•  du  soleil.  On  a  trouvé  ainsi  «ftae  la  plus  petite  parallaxe 
t)*>,c)g7^2,  a  lieu  lorsque  la  lune  est  apogée  et  en  con- 
î  onction  ,  la  plus  grande  i**,i385S  ,  lorsqu'elle  est 
péiigée  et  en  opposition.  Mais  la  réunion  de  ces  cir- 
constances est  nécessaire  pour  obtenir  les  valeurs  extrêmes. 
Bouvent  la  parallaxe  périgée  est  moindre  que  i%i3858, 
et  souvent  la  parallaxe  apogée  surpasse  o%99722. 

-65.  Ces  -résultats  nous  montrent  que  l'ellipse  lunaire 
ne  conserve  pas  toujours  les  mêmes  dimensions  ;  elle  se 
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dilate  et  se  resserre  successivement  :  nous  avons  déjà  en-* 
trevu  cette  vëritë  en  nous  occupant  de  Féqualion  an- 
nuelle. Ces  phénomènes  doivent  donc  être  considérés 
comme  produits  par  des  inégalités  périodiques,  qui  af- 
fectent le  rayon  vecteur  de  la  lune.  Leur  effet  consiste  à 
éloigner  et  à  rapprocher  tour-à-tour  la  lune  de  la  terre  , 
en  la  faisant  ainsi  osciller  dans  des  limites  peu  étendues 
autour  d'une  distance  moyenne  qu'il  s'agit  de  détermi- 
ner, et  à  laquelle  toutes  les  inégalités  périodiques  doivent 
s'appliquer  altemativemept  en  plus  ou  en  moins. 

La  théorie  de  l'attraction  ayant  fait  connaître  les  forces 
qui  agissent  sur  le  sphéroïde  lunaire  ,  a  donné  le  moyen 
de  déterminer  cette  distance   moyenne   et  la  nature  des 
inégalités  qui  l'affectent  ;  mais    comme   les  observations 
astronomiques   donnent  immédiatement  la  valeur  de  U 
parallaxe,  et  qu'on  peut  en  déduire  celle  du  rayon  vec* 
leur  par  une  simple  proportion  ,  on  a  trouvé  plus  com- 
mode et  plus  exact  de  chercher  directement  par  la  théorie 
les  inégalités  de  la  parallaxe ,    pour  être  plus   à   portée 
de  les  suivre  et  de  les  vérifier  par  l'observation.  Mais  alors 
il  faut  de  même  déterminer  une  parallaxe  moyenne  dont 
toutes  les  autres  s'écartent  également  en  plus  et  en  moins ^ 
par  l'effet  des  inégalités   :   c'est  ce  que  l'on  nomme  la. 
€onstante  de  la  parallaxe. 

Pour  la  déterminer,  on  a  d'abord  fait  usage  des  ob- 
servations ;  en  appliquant  aux  parallaxes  observées  toutes 
les  inégalités  que  la  théorie  avait  fait  connaître ,  le  reste 
itait  la  constante  de  la  parallaxe;  mais  par  une  étude 
plus  approfondie,  M.  Laplace  est  parvenu  à  déduire  de 
b  théorie  elle-même  cet  élément  important.  Sa  valeur 
est  i'*,o5684i  (*).  EUp  donne  une  distance  moyenne  égale 

{*)  Mécam^ue  céloste  ^  tome  m  ^  paf  e  a46. 
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i  ëo,i237990  rayons  terrestres ,  environ  86261  Heu  es.  Lé 
diamètre  apparent  qui  y  correspond  est  égal  au  doublé 
de  i®,o5684i  multiplié  par  le  rapport  constant  0,27298 ,  ou 
o%57646. 

Pour  déterminer  celte  parallaxe  moyenne  par  la  théorie^ 
il  faut  considérer  la  lune  comme  un  corps  soumis  à  U 
tnême  pesanteur  que  les  autres  corps  terrestres  ,  et  circu- 
lant autour  de  la  terre  par  l'effet  d'un  ittouvcment  de  pro- 
jection. Là  vitesse  de  ce  mouvement  est  connue  par  les  ob- 
èervations  de  la  lune.  Oii  cbnilait  de  plus  par  les  expérîentes 
du  pendule  ,  l'intensité  de  la  pesanteur  terrestre  à  la  sur*- 
Facé  de  la  terre.  Ainsi,  en  supposant  que  cette  pesan- 
teur sbit  réciproque  au  carré  de  la  distance  au  centre  dé 
la  terife ,  on  peut  calculer  jusqu'à  quel  point  il  faut  l'af- 
faiblir ,  et  par  conséquent  à  quelle  distance  il  faut  éloi- 
gner la  lune  pour  que  l'action  de  la  pesanteur  sur  elle 
$t>it  telle  que  les  observations  la  démontrent  d'après  son 
mouvement  moyen.  Oti  obtient  donc  ainsi  la  distance  de 
la  lune  à  la  terre  qui  répond  à  ce  mouvement ,  et  l'on 
en  conclut  la  valeur  moyenne  de  la  parallaxe ,  puisqu'elle 
est  réciproque  à  celte  distance*  Je  ferai  remarquer  que 
là  valent  l'^jôSGS  n'est  pas  moyenne  arithmétique  entre 
les  valeurs  x%i3858,  et  0^99722  des  parallaxes  extrêmes  ; 
elle  se  rapproche  un  peu  plus  de  la  seconde  que  de  U 
première^ 
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CHAPITRE    XII. 

De  la  Libration  de  la  Lune  et  de  la  sitùatioh 
de  son  équateur. 

66.  L'observation  suivie  des  taches  de  la  hine  prouve 
que  cet  astre  nous  présente  toujours  à-peu-près  la  mém« 
face.  Ainsi  pendant  qu'il  fait  une  révolution  autour  de 
la  terre  ,  son  hémisphère  opposé  répond  successivement 
À  tous  les  points  du  ciel  qui  se  trouvent  dans  le  plan 
de  son  orbite.  11  a  donc  réellement  un  mouvement  de 
rotation  sur  lui-même. 

On  se  convaincra  de  l'existence  de  ce  mouvement,  d'une 
manière  encore  plus  frappante,  en  rapportant  Its  posi- 
tins  successives  de  la  lune  à  un  point  très-éldigné  comme 
le  soleil  ;  car  la  face  qu'elle  nous  présente  est  tantôt 
tournée  vers  cet  astre,  et  tantôt  lui  est  opposée.  Un  obser- 
vateur placé  dans  le  soleil ,  verrait  donc  la  lune  tourner 
sur  elle-tnéme  dans  le  cours  d'une  révolution  synodique. 
XZette  rotation  vue  des  étoiles ,  serait  de  même  durée  que 
la  révolution  sydérale  de  la  lune  :  par  rapport  aux  points 
ëquinoxiaux,  ce  serait  la  révolution  tropique. 

Le  désir  de  déterminer  l'axe  de  rotation  et  le  plan 
de  l'équateur  lunaire  ,  a  fait  observer  les  taches  de  la 
lune  avec  beaucoup  de  soin.  Deux  circonstances  facili— 
tai*»nt  cette  recherche  :  ces  taches  sont  permanentes,  et 
on  peut ,  en  général ,  les  observer  pendant  la  durée  entière 
d'ime  même  révolution. 

Elles  offrent  pourtant  quelques  variétés  dans  leurs  posh* 
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lions  apparentes  sur  le  dwque  lunaire  ;  on  le^  voit  s'dp* 
prêcher  et  s'éloigner  alternativement  de  ses  bords.  Celle^ 
qui  en  sont  voisines  disparaissent  et  reparaissent  succes- 
sivement en  faisant  ainsi  des  oscillations  périodiques.  Ce- 
pendant ,  comme  les  taches  ell<^s-mêmes  ne  paraissent  pas 
éprouver  de  changemens  sensibles  dans  leurs  positions 
respectives,  et  qu'on  finit  toujours  par  les  revoir  sous  la 
même  grandeur  et  sous  la  même  forme  ,  lorsqu'elles  sont 
revenues  à  la  même  position ,  on  en  a  conclu  qu'elles  sont 
fixes  sur  la  surface  de  la  lune.  Leurs  oscillations  semblent 
donc  indiquer  dans  le  globe  lunaire ,  une  sorte  de-balan^ 
cément  auquel,  on  a  donné  le  nom  de //3ra//07i ,  d'un 
mot  latin,  qui  signifie  balancer. 

Mais  en  adoptant  cette  expression  ,  qui  peint  bien  les 
apparences  observées ,  il  ne  faut  pas  lui  donner  un  sens 
positif,  car  le  phénomène  lui-même  n'a  rien  de  réel; 
-ce  n'est  qu'un  résultat  composé  de  plusieurs  illusions 
optiqlies. 

67.  Pour  concevoir  et  dcmêîer  ces  illusions ,  rame- 
nons-nous à  des  termes  précis.  Imaginons  un  rayon  visuel 
mené  du  centre  de  la  terre  au  centre  de  la  lune.  Le  pian 
mené  par  ce  centre  perpendiculairement  à  ce  rayon  , 
coupe  le  globe  lunaire  suivant  une  circonférence  de  cercle 
qui  est  pour  nous  le  disque  apparent.  Si  la  lune  n'avait 
j)oint  de  mouvement  de  rotation  réel ,  c'est-à-dire  si  chaque 
point  de  sa  surface  restait  invariablement  dirigé  vers  le 
même  point  du  ciel,  son  seul  mouvement  de  révolution, 
autour  de  la  terre,  nous  découvrirait  successivement  tous  les 
points  de  cette  surface  :  le  rayon  visuel  la  rencontrerait  suc- 
cessivement en  différens  points,  que  nous  verrions  passer^ 
les  uns  après  les  autres  au  centre  apparent  du  disque  lunaire. 
Le  mouvement  réel  de  rotation  contrarie  les  effets  de  cette 
rotation  apparente ,    et  ramène  constamment  vers  nous 
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la  même  face  du  globe  lunaire  :  voilà  pourquoi  nous  »ô 

découvrons  jamais  la  face  opposée. 

Supposons  maintenant  que  la  rotation  de  la  lune  soil 
«ensiblement  uniforme  ;  c'est-à-dire  ,  qu'elle  ne  participe 
pas  aux  inégalités  périodiques  :  cette  supposition  est  au 
moins  la  plus  naturelle  que  l'on  puisse  faire ,  et  la  théorie 
a  prouvé  qu'elle  est  rigoureuse.  Alors  une  des  causes  qui 
produisent  la  liLration  devient  évidente  ;  car  le  mouve- 
ment de  révolution  participant  aux  inégalités  périodiques , 
est  tantôt  plus  lent  ,  tantôt  plus  rapide.  La  rotation  appa^ 
rente  qu'il  occasionne  ne  peut  donc  pas  toujours  contreba- 
lancer exactement  la  rotation  réelle ,  qui  reste  constamment 
la  même  ,  et  ces  deux  effets  se  surpassent  tourrà-tour.  Les 
points  du  globe  lunaire  doivent  donc  paraître  tourner 
tantôt  dans  un  sens,  tantôt  dans  un  autre  ,  autour  de  son 
centre  ,  et  l'apparence  qui  en  résulte  est  la  même  que  si 
la  lune  avait  un  petit  balancement  de  part  et  d'autre  du 
rayon  vectfeur  mené  de  son  centre  à  la  terre.  C'est  ce  qi^e 
J'on  nomme  la  Ubration  en  longitude. 

Plusieurs  causes  ficcesspireS|  mais  ^ei^^lbles,  modifient 
ce  premier  résultat. 

Les  taches  de  la  lune  ne  conservent  pas  toujours  I4 
même  élévation  au-dessus  du  plan  de  son  orbite  ;  quel-- 
ques-unes  même  ,  par  l'effet  de  U  rotation  ,  passent  d'ui| 
côté  de  ce  plan  au  côté  opposé.  Ces  circonstances  indi- 
quent un  axe  de  rotation  qui  n'est  pas  exactement  per^ 
pendiculaire  au  plan  de  l'orbe  lunaire;  or 9  sçlon  que 
cet  axe  nous  présente  sa  plus  grande  ou  sa  plus  petite 
obliquité ,  il  doit  nous  découvrir  successjveipent  les  deux 
pôles  de  rotation  du  sphéroïde  lunaire  ;  de  même  que  l'axe 
^e  la  terre  présente  successivement  ses  deux  pôles  au  soleij 
ll^ns  les  deu2(  saUuces,  I^ous  deyons  4pnç  apperçevp^- 
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Vans  certains  tems  quelques-uns  des  pQintt  sitaës  Yen- 
ces  pâles ,  et  les  perdre  de  vue  ensuite  ,  lorsqu'ils  se  rap- 
prochent du  bord  apparent  ;^  c'est  ce  que*  l'on  nomme  la 
hbration  en  latitude.  Elle  «st  peu  considérable ,  ce  qui 
indique  que  l'ëquateur  de  la  lune  diffère^  très-peu  du  pUi» 
de  son  orbite. 

Enfin  9  nne  troisième  illusion  provient  de  ce  qt^e  Tob- 
tervateur  est  placé  à  ta  ^rface  de  la  terre  9  et  non  à  son 
centre.  C'est  vers  ce  centre  que  là  lune  tourne  toujours 
la  même  face ,  et  le  rayon  visuel ,  mené  de  lii  au  centre 
de  la  lune,  rencontrerait  toujours  s»  surface  au  même^ 
point,  abstraction  faite  des  inégalités  précédentes.  Il  n'en 
est  pas  de  même  dii  rayon  visuel^  mené  de  la  surface  de 
ta  terre  ;  ce  rayon  fait  un  angle  sensible  avec  le  précédent  ^ 
à  cause  de  la  proximité  de  la  lune  ;  cet  angle ,  à  l'ho- 
rison ,  égale  la  parallaxe  ttorisontale  ;  par  suite  de  (cette 
différence ,  le  contour  apparent  du  sphéroïde  lunaire  n'esi 
pas  le  même  pour  te  centre  de  la  terre  et  pour  Tobser— 
yateur  placé  k  sa  superficie.  Celui-ci ,  lorsque  la  lune  se 
lève,  découvre  vers  son  l>ord  supérieur,  quelques  points 
que  l'on  n'appercevrait  pas  du  centre  de  la  terre.  A  mesure 
que  la  lune  s'élève  suir  Thorison,  ces  points  s'approchent 
du  bord  supérieur  du  disque ,  et  enfin  disparaissent  ^ 
tandis  que  d'autres  se  découvrent  vers  son  bord  inférieur  \, 
le  même  effet  se  continue  pendant  tout  le  tems  que  la 
lune  est  visiUe ,  et  comme  la  partie  de  son  disque  qui  pa-« 
rait  en  haut  à  soa  lever,  se  trouve  en  bas  à  son  coucher  ;. 
c'est  à  ces  deux  instans  que  la  différence  est  sUr-^tout  seu:^  - 
»ible.  Ainsi ,  dans  son  mouvement  diurne ,  le  globe  lu^ 
Maire  parait  osciUer  autour  du  rayon  vecteur,  mené  d^ 
son  centre  au  centre  de  la  terre.  On  a  désigné  ce  phé-*. 
Homène  par  le  nom  de  lihration  diurne» 

63.  Le^  explicaiions.  j^écédenties  satisfont  aux  phâoKH^ 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


4oS  ASTRONOMIE 

mènes  obsenrés  arec  trop  de  simplicité  et  cU  précision  , 
ponr  qu'on  puisse  douter  de  leur  justesse.  Les  trois  espèces 
de  libration  que  présente  le  sphéroïde  lunaire ,  sont 
donc  purement  optiques  ;  aussi  disparaissent-elles  entiè- 
rement ,  lorsqu'on  rapporte  les  positions  des  taches  vues 
de  la  terre  à  ce  qu'elles  seraient  pour  un  observateur 
placé  aa  centre  de  la  lune.  Il  ne  reste  alors  qu'un  mou- 
vement de  rotation  uniforme  autour  d'un  axe  presque 
perpendiculaire  à  l'orbe  lunaire. 

*  69.  Pour  déterminer  la  position  de  cet  axe  et  la 
durée  de  la  rotation ,  on  emploie  les  mêmes  procédés 
que  nous  avons  décrits  en  traitant  de  la  rotation  du  so- 
leil. On  observe  à  la  machine  parallactique ,  les  diffé*^ 
rences  d'i^scension  droite  et  de  déclinaison  entre  un  des 
bords  àe  la  lune  et  une  tache  déterminée.  Comme  on 
connaît  aussi  par  observation  on  par  le  calcul ,  le  demi- 
diamètre  apparent  du  disque,  on  déduit  de  ces  données 
h.  différence  de  déclinaison  et  d'ascension  droite  entre 
la  tache  et  le  centre,  et  par  suite,  la  différence  de  lon- 
gitude et  d^  latitude.  Mais  avant  d'effectuer  ces  calculs  ^ 
il  faut  faire  subir  aux  observations  une  correction  parti- 
culière. D'après  ce  que  nous  avons' dit  dans  le  premier 
livre  sur  l'usage  de  la  machine  pap^lactiqne ,  on  conçoit 
que  pour  observer  la  différence  des  passages  ou  des  dé-- 
dinaisons  entre  la  tache  et  les  bords  du  disque  ,  on  tourne 
îe  micromètre  de  manière  que  la  tache  ^  àans  son  mou- 
vement en  ascension  droite ,  suive  le  fil  parallèle  a  l'équa- 
teur ,  et. alors  les  autres  fils  perpendiculaires  à  celui-là 
représentent  des  cercles  horaires  ;  mais  ces  suppositions 
ne  sont  pas  rigoureusement  vraies  ;  car  la  lune  ayant  un 
mouvement  propre  qui  la  porte  successivement  sur  dif- 
férens  parallèles ,  ce  mouvement  se  compose  avec  celui 
de  la  rotation  diurne  du  ciel,  et,    par  conséquent ^  sa 
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r^Uté  apparenU  est  oblique  â  Téquateur  et  aux  parallèles, 
ejicepté  clans  les  instans  où  elle  atteint  ses  plus  grandes 
déclinaisons.  Le  parallèle  apparent  décrit  par  la  tache  et 
sur  lequel  on  règle  le  micromètre ,  diffère  donc  du  pa- 
rallèle vrai  ,  et  à  cause  de  la  rapidité  du  mouvement 
propre  de  la  lune ,  cette  différence  peut  devenir  fort 
sensible.  Un  autre  effet  analogue  résulte  du  changement 
qu^éprouve  la  parallaxe  de  hauteur  à  mesure  que  la  lune 
s'élève  sur  l'horison  ;  car  dans  le  cas  même  où  la  lune 
n'aurait  aucun  mouvement  en  déclinaison ,  le  seul  chan- 
gement de  la  parallaxe  rendrait  sa  marche  apparente  in- 
clinée à  l'équateur;  il  faut  donc  corriger,  dans  les  obser- 
vations ,  les*  effets  de  ces  deux  causes ,  et  c'est  une  chose 
très-facile  (*). 

Les  positions  gëocentrîques  de  la  tache  «tant  ainsi  con- 
nues, on  les  convertit  en  positions  sélénocentriques  ^  c'est- 
à-dire  ,  vues  du  'centre  de  la  lune.  Les  formules  néces-n 
saires  pour  cette  réduction  sont  les  mêmes  que  nous 
avons  employées  pour  le  soleil,  k  une  petite  modification 
près  ,  qui  provient  de  ce  que  la  latitude  de  la  lune  n'est 
pas  nulle  comme  l'était  celle  du  soleil. 

yo.  Si  l'orbite  décrite  par  la  tache  autour  du  centre 
de  la  lune  est  plane  ,  trois  observations  ainsi  préparées 
doivent  suffire  pour  déterminer  son  plan  ,  et  par  suite 
la  position  de  l'équateur  lunaire  qui  lui  est  parallèle. 
Mais  ici  se  présente  une  nouvelle   particularité. 

Si  l'on  emploie  trois  observations  faites  dans  un  inter- 
valle de  tcms  peu  considérable  ,  par  exemple ,  dans  l'es- 
pace  de   quinze   jours ,    on  trouve    que  la    longitude  du 


(*)  On  trouvera  à  la  fin  de  ce  chapitre  les  formules  Décossaires 
pour  cet  objet. 
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nœud  ascendant  de  l'équateor  lunaire  eat  égate  i  ht 
tcingitude  moyenne  du  nœud  ascendant  de  Porbite;  et 
comme  en  répétant  ce  calcul ,  à  des  époques  quelconques, 
mais  toujours  sur  des  observations  voisines ,  on  trouve 
toujours  cette  égalité  ^  il  en  faut  conclure  que  la  trace 
de  l'équateur  lunaire  sur  l'éclîptique  est  constamment 
parallèle  à  la  ligne  des  nœuds  moyens  de  l'orbite  ;  par 
conséquent ,  cette  trace  a  un  mouvement  rétrograde  égat 
à  celui  des  nœuds  ;  et  ainsi  Taxe  de  rotation  du  sphé- 
roïde  lunaire  décrit  une  surface  conique  autour  de  Paxfr 
mené  par  son  centre  perpendiculairement  à  l'éclip- 
tique.  Quant  à  rinclinaison  de  l'équateur  lunaire  sur 
Fécliptique,  il  parait  qu'elle  est  constante;  car  en  la  cal- 
culant ainsi  par  des  observations  voisines,  on  lui  trouve 
dans  tous  les  tems,  la  même  valeur,  qui  est  i^Gy. 

71.  La  révolution  moyenne  des  nœuds  de  l'orbe  lu^ 
naire  se  faisant  en  6793°,4^i ,  comme  nous  l'avons  vu 
plus  haut ,  il  s'ensuit  que  ces  nœuds  rétrogradent  de  i* 
en  i6^i83.  La  trace  de  l'équateur  lunaire  suivant  le  mou-> 
vement  des  nœuds ,  rétrograde  donc  aussi  de  !•  dans  I«» 
même  intervalle  de  trms.  La  lenteur  de  ce  mouvement 
fait  que  des  observations  comprises  dans  un  intervalle 
de  peu  de  jours,  s'accordent  à  peu  de  chose  près,  pour 
donner  la  même  longitude  du  nœud  de  l'équateur  lunaire  ; 
mais  on  ne  pourrait  pas  combiner  de  la  même  manière 
des  observations  faites  à  des  époques  éloignées  ;  car  alors. 
le  déplacement  de  l'équateur  lunaire  ^^venant  sensible  ^ 
les  positions  sélénocentriques  de  la  tache  ne  pourraient 
pas  être  comprises  dans  un  même  plan  dont  la  longitude 
serait  constante ,  comme  le  supposent  les  formules  que- 
nous  avons  établies  pour  le  soleil  ;  de  là  résulte  donc 
encore  une  autre  modification  à  faire  à  ces  formules  pour 
le»  rendre  applicables  à  la  lune.  Cette  modificatÎQn  consiste^ 
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k  rendre  la  trace  de  l'équateur  Ipnaire  mobile  surl'éclipM 
llque,  conformément  à  la  loi  que  nous  venont  de  dëter-i 
minor  ;  or,  rien  n^est  plus  facile ,  et  il  n'en  résulte  aucun* 
complication  de  plus  ^lans  les  calculs. 

Pour  ne  rien  omellre  de  ce  qui  peut  contribuer  4 
l'exactitude ,  je  ferai  remarquer  qu'il  faut  employer  une 
parallaxe  différente  pour  le  centre  du  sphéroïde  lunaire 
et  pour  les  taches  qui  sont  à  sa  surface  ;  car  à  cause  de 
la  grandeur  de  la  parallaxe  de  la  lune  ,  cette  différence 
^st  sensible.  On  peut  Tëvalucr  aisément  quand  on  connaît 
la  différence  des  disiances;  et  pour  obtenir  cette  dernière, 
il  .suffira  de  calculer  le  parallèle  de  la  tache,  par  une 
première  approximation ,  où  Ton  supposera  les  parallaxes 
^égales  pour  la  tache  et  pour  le  centre   du  sphéroïde. 

Enfin  ,  afin  d'éviter  l'effet  des  petites  erreurs  que  le« 
observations  comportent  toujours ,  il  faudra  en  calculer 
uii  très-grand  nombre,  et  les  combiner  par  U  n^éthode 
des  équations  de  condition.  Ce  concours  est  trçs-néces-» 
saire,  car  les  erreurs  des  positions  géocentriques  s'agran-* 
dissent  dans  une  énorme  proportion,  quand  on  transforme 
cellesTci  en  positions  sélénocentriques. 

7a.  En  employant  toutes,  les  attentions  que  nous  vc-^* 
nons  de  recommander  ,  et  les  appliquant  it  un  grand 
nombre  d'observations  fort  exactes ,  on  confirme  avec  U 
plus  grande  certitude  la  constance  de  l'inclinaison  de 
l'équateur  lunairfe  sur  l'écUp tique  et  le  parallélisme  de 
.ses  nœuds  avec  les  nœuds  moyens  de  l'orbite.  Ces  résul^ 
tats  peuvent  être  représentés  par  la  construction  suivante  ; 
par  le  centre  de  la  lune  concevez  trois  plans  ,  l'un  repré- 
sentant l'équateur  de  la  lunç  ,  le  second  le  plan  moyei\ 
de  son  orbite  ;  le  troisième  parallèle  à  l'écliplique.  Ce 
dernier  qui  sera  toujours  compris  entre  les  deux  autres , 
passerai  par  leur  çomipune  seçûoa.  U  fera^,  avec  le  premier» 
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un  angle  de  ï^Gy;  G*est  l'Inclinaison  de  Te'quateur  lunairo 
»ur  rëcliptiqiie  ;  av€C  le  troisième,  un  angle  de  5',7222; 
m'est  l'inclipaison  moyenne  de  l'orbite  sur  le  même  plan. 

Ces  résultats  ,  qui  forment  une  des  plus  belles  décou-* 
rertes  de  l'astronomie  moderne ,  ont  été  trouvés  pour  la 
première  fois  par  Dominique  Cassini;  et  l'on  doit  à  M.  La- 
grange  d'avoir  montré  qu'ils  sont  une  conséquence  de 
Tattrartion  que  la  terre  exerce  sur  le  sphéroïde  lunaire. 

73.  Nous  avons  vu  qu'il  existe  dans  le  moyen  mou- 
vement de  la  lune  ,  des  variations  séculaires  qui  doivent 
y  produire  k  la  longue  des  changemens  très -considéra- 
bles. Si  le  mouvement  de  rotation  de  la  lune  restait  tou- 
jours le  même ,  et  ne  participait  point  à  ces  inégnlités ,  il 
cesserait  bientôt  de  contre-balancer  exactement  le  mou- 
vement de  révolution  ,  et  la  lune  se  détournant  peu-à- 
peu  pour  nous  ,  on  devr.iit,  par  la  suite  des  siècles,  dé^ 
couvrir  successivement  tous  les  points  de  sa  surface  ;  mais 
la  théorie  a  prévu  d'avance  que  cela  ne  doit  point  arri— 
Ter.  Le  mouvement  de  rotation  de  la  lune ,  indépendant 
des  inégalités  périodiques  qui  affectent  le  mouvement 
de  révolution,  est  assujéti  aux  mêmes  inégalités  sécu- 
laires. Ces  mouvemens  s'altéreront  donc  peu-à-peu  par 
les  mêmes  périodes  en  se  contre-balançant  toujours,  et 
la  face  de  la  lune  opposée  à  celle  qu'elle  nous  présente  , 
nous  sera  éternellement  cachée.  Par  une  suite  des  mêmes 
loLs  ,  la  constante  d'inclinaison  d^  l'équateur  lunaire  sur 
Técliptique  et  le  parallélisme  de  ses  nœuds  avec  les 
nœuds  moyens  de  l'orbite,  subsisteront  toujours  malgré 
le  développement  des  inégalités  séculaires.  Ces  beaux, 
théorèmes  résultent  encore  de  l'analyse  de  M.  Lagrange. 
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CHAPITRE    XIIL 

Sur  la  forme  et  la  constitution  physique  dm 
Sphéroïde  lunaire. 

74-  Nous  avons  vu  dans  l'art.  29,  que  le  rapport  des 
rayons  de  la  lune  et  de  la  terre  supposée  sphérique ,  est 
égal  à  0,273,  ce  qui  fait  à  très-peu  près  -3j-.  Si  nous  sup— 
posons  ces  deux  corps  sphëriques,  le  rapport  de  leur  volume 
sera  égal  au  cube  du  rapport  de  leurs  rayons ,  c'est-à-dire, 
à  -j-jj-j-  ou  jg ,  d'où  il  résulte  que  le  volume  de  la  lune  est 
environ  la  quarante^newième  partie  du  volume  de  la  terre. 

On  a  trouvé  par  la  théorie  de  l'attraction,  que  la  masse 

de  la  hme  est  -— - — ,  celle  de  la  terre  étant  prise  pour 
bO,4 

unité.  Ce  rapport  est  beaucoup  au-dessous  d^  ^.  La  masse 

•ée  la  lune ,  comparée  à  celle  de  la  terre  ,  n'est  donc  pas 

dans  la  proportion  de  son  volume ,  et  par  conséquent  sa 

densité  est  moindre  que  celle  du  globe  terrestre. 

Les  phénomènes  que  présente  la  rotation  du  sphéroïde 
lunaire  prouvent  que  la  lune  n'est  pas  sphérique  :  elle 
doit  avoir  la  forme  d'un  ellipsoïde ,  ayant  son  plus  grand 
axe  constamment  tourné  vers  la  terre ,  et  dirigé  dans  le 
plan  de  l'équateur  lunaire,  son  plus  petit  axe  dirigé  suivant 
les  pôles  de  rotation  ;  enfin  le  troisième  axe  perpendicu«- 
laire  aux  deux  autres  et  intermédiaire  entre  eux  pour 
la  longueur.  Ces  beaux  résultats  sont  encore  une  décott-- 
Verte  de  M.  Lagrange, 
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75.  En  observant  avec  soin  le  disque  de  la  lune  I0É94 
qu'iL  n'est  pas  entièrement  éclairé  par  le  soleil ,  on  re- 
marque sur  sa  partie  obscure  des  points  brillans,  dont 
la  lumière  s'agrandit  et  s'étale  peu-à-peu  par  le  progrès 
des  phases.  Ces  points  né  paraissent  jamais  qu'à  peu  dé 
distance  de  la  partie  éclairée  ,  et  lorsqu'ils  sont  atteints 
f  ar  la  lumière  générale ,  ils  sont  ([Constamment  accompa^ 
griés  d'une  ombre  plus  ou  moins  intense ,  qui  tourne  avec 
le  soleil ,  comme  ferait  une  ombre  portée  ^  c'est-à-dire  ^ 
de  manière  à  être  toujours  opposée  à  cet  astre. 

On  a  conclu  de  ces  jphénomènes  qiiè  les  points  dont 
îl  s'agit ,  sont  des  montagnes  qui  s^élèvent  sur  la  surface 
de  la  lune ,  et  dont  le  soleil  frappe  le  sommet  avant 
^'éclairer  la  base.  Lorsque  ces  montagnes  se  trouvent  sut 
le  bord  du  disque  de  la  luné  ,  elles  y  forment  des  den- 
telures '  sensibles ,  diaprés  le  diamètre  desquelles  on  a  ptt 
mesurer  leur  hauteur.  Elle  est  pour  quelques-unes  d'entre 
elles  de  plus  de  3ooo  mètres  (i5oo  toises).  Les  inéga- 
lités qui  hérissent  la  surface  de  cet  astre,  sont  propor- 
tionnellement beaucoup  plus  sensibles  que  celles  de  notre 
globe. 

76.  On  observe  aussi  sur  le  disque  lunaire  des  por* 
tions  assez  étendues ,  qui  ne  sont  jamais  autant  éclai<^ 
rées  que  les  autres.  Elles  restent  toujours  plus  ou  moins 
obscures.  11  paraît  assez  naturel  de  penser  que  ce  sont 
des  vallées  ou  des  cavités  profondes.  On  les  avait  d'abord 
prises  pour  des  mers;  mais  comme  il  n'existe  autour  de 
la  lune  aucune  atmosphère  sensible  ,  il  s'ensuit  qu'il  ne 
saurait  y  avoir  de  liquide  à  sa  surface  ;  car  on  démontre 
en  physique  que ,  sans  le  poids  de  l'atmosphère  terrestre 
et  des  vapeurs  qui  s'y  trouvent,  tous  les  liquides  qiri 
sont  à  la  surface  de  la  terre,  se  réduiraient  en  vapeurs^ 
jusqu'à  ce  qu'ils  eussent  formé  ui^e  nouvelle  atmosphère 
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à  laquelle  chacan  d*eux  contribuerait  solvant  le  degré  de 
sa  force  élastique.  Si  cette  nouvelle  atmosphère  restait 
autour  de  la  terre  ,  Pévaporation  ^'arrêterait  quand  la 
lei^ion  de  la  vapeur  de  chaque  liquide  serait  égale  à  ce 
qu'elle  serait  dans  le  vidé ,  à  la  même  température.  Mais  si 
^elque  cause  absorbante  enlevait  ces  vapeurs  à  mesure 
qu'elles  se  forment,  ce  qui  aurait  dû  être  le^cas  de  la  lune^ 
puisque  les  observations  prouvent  qu'il  n'existe  point  de 
vapeurs  à  sa  surface ,  il  faudrait  bien  que  par  cette  évapora- 
tion  continuelle,  tous  les  liquides  finissent  par  s'épuiser. 

Ces  circonstances  physiques  s'opposent  à  ce  que  la  lune  y* 
dans  son  état  actuel ,  pubse  être  habitée  par  des  êtres  anî« 
mes,  semblables  à  ceux  qui  peuplent  la  surface  de  la  terre  ; 
car  ils  ne  pourraient  y  respirer,  ni  par  conséquent  y  vivre. 
Tout  doit  être  solide  à  la  surface  de  cet  astre ,  et  il  y  règne 
$'dns  doute  un  froid  excessif.  Mais  peut-être  cet  état  n'a-*t-il 
pas  toujours  existé  :  il  est  possible  que  la  lune  ait  eu  autre- 
fols  une  atmosphère  ,  qu'alors  elle  ait  été  habitée  ,  et  que 
la  pesanteur  terrestre  ,  favorisée  par  quelque  circonstance 
particulière  ,  ait  attiré  cette  atmosphère  ,  et  l'ait  réunie  à 
k  nôtre.  ^ 

77.  Enfin  on  a  quelquefois  remarqué  sur  le  disque  de 
la  lune  des  points  lumineux  qui  ont  brillé  pendant  un 
tems  plus  ou  moins  considérable  ,  indépendamment  du 
progrès  des  phases.  On  en  a  vu  de  semblables  ,  même 
.  pendant  des  éclipses  de  soleil ,  lorsque  la  face  que  la 
lune  nous  présente  est  directement  opposée  à  cet  astre. 
Ces  circonstances  indiquent  que  les  points  dont  il  s'agit 
sont  lumineux  par  eux-mêmes.  Il  est  donc  possible  que 
ce  soient  des  volcans  qui  aient  des  intermissions  comme 
l'Etna  et  le  Vésuve.  L'extrême  rareté  de  l'atmosphère 
lunaire ,  si  toutefois  elle  existe ,  n'est  pas  un  obstacle  à 
ces    combustions ,   parce    qu'on   connaît   des  substances 
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qui  développant  dans  leur  igiiition  lè  gii  oiifjiftt  nétéà^ 

saire  pour  ^uç  ks  cprps  puissent  brûjkr* 


NOTÉ, 

Formulés    pour    réduire  les    observations  du    pâraÙété 
apparent  au  parallèle  vrai, 

QtTASD  on  Teut  ol^sccyer  à  U  v^àûn^  parallactiqqe  h  diffâçnçe^^ 
déclinaison  et  d'^ascentâon  droite,  entre  le  Centre  de  U  lune  et  une  de 
les  taches ,  ou  entre  ce  centre  et  un  a8tr<;  quelconc[ue ,  on  tourné 
le  fil  équatorial  du  micromètre  de  manière  que  le  bord  austral  ou 
boréal  de  la  lune  le  suive  dans  son  mouTement  dîume  apparent» 
Alors  les  fils  horaires  qui  sont  perpeudioukires  an  fil  écfnatorial , 
çonTergent  yen  un  pôle  apparent  F'  difiGprent  du  pâle  vrai.  \oj* 
fig.  4*  Je  suppose  maintenant  que  Ton  oh^erve  Tinstant  du  passage  dt 
Tastre  à  un  des  fils  horaires ,  et  que  Ton  ohserye  aussi  ^s  passage^ 
des  deux  bords  occidental  et  oriental  de  la  lune  au  même  fil^  la  moycunf 
arithmétique  entre  ces  deux  instans  donnera  le  passage  du  centre  du 
disque  ^  on  conna-tra  donc  la  différence  des  passages  entre  ce  centre 
et  l'astre.  De  même  si  Ton  mesure  arec  Je  fil' mobile  la  différence  ap« 
parente  de  déclinaison  entre  le  bord  austral  ou  boréal  de  \%  lune  etTastrey 
et  que  l'on  prenne  aussi  la  difféi'ence  de  déclinaison  des  deux  bords  entre 
eux,  on  en  conclura  la  difTérence  de  déclinaison  entre  Tastre  et  le  centre» 
S>i  le  mouvement  diurne  de  Pastre  difiere  de  celui  de  là  lune  ,  il  faut  quc^ 
la  différence  de  déclinaison  soit  prise  sur  le  même  cercle  horaire  où  Fou 
observe  le  ptssage  de  l'astre  ^  suais  s'il  s^agit  d'une  tache  de  ki  lune,  cette 
eondition  est  inutile ,  parce  que  son  mouvement  est  parallèle  à  celui  d« 
bord. 

n  n^arriye  presque  jamais  que  Ton  puisse  observer  ainsi  les  passages 
des  deux  bords  de  la  lune  et  leur  différence  de  déclinaison,  parce  qu'ils 
ne  sont  presque  jamais  éclairés  en  même  tems.  Mais  comme  le  dia- 
mètre apparent  de  la  lune  est  connu  ,  on  peut  le  rapporter  sur  le 
fil  équatorial  et  sur  le  fil  horaire  ^  alors ,  d'après  le  passage  d'un  des  bords  f 
on  conclut  le  passage  du  centre ,  et  de  même  pour  les  différences  de  dé* 
cUnaison.  H  faut ,  dans  cette  réduction  ,  ayoir  égard  à  l'altération  que 
U  réfraction  produit  sur  les  diamètres  apparens  de  la  lune  ^  suivant  leur 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


PHYSIQUE.  4l'7. 

iBcliMisoa  sur  rhorÛQn.  Je  donnerai  à  la  fin  du  prêtent  lirre  U  formule 
nécessaire  pour  cet  objet.  D''après  cela ,  nous  n'avons  plus  à  considé  i 
Ter  que  le  centre  de  la  lune  et  Pasire. 

Soit,  fig.  4  >  ^'^  le  parallèle  apparent  du  ceutre  delà  lune, P'  le  pôle 
apparcQt  vers  lequel  convergent  les  iils  horaires.  Supposous  que  P' 2^  smt 
le  fil  OH  Ton  observe  les  passages  ,  et  admettons  que  le  centre  passe  par 
le  premier.  Ou  observe  donc  d''abord  son  passage  en  C  j  puis  quelques 
insians  après,  on  observe  l'arrivée  de  lastre  en  V*  Alors  le  centre  sera 
parvenu  en  C  sur  un  autre  fil  horaire  C'P  *  Si  par  les  poiats  CC*  ou 
mène  au  pôle  vrai  P  les  cercles  horaires  vrais  CP ,  CP ,  Tangle  horaire 
CPC  sera  égal  à  l'intervalle  des  passages  observés  convertis  en  arc.  Cet 
angle  est  donc  une  des  données  de  Fobservation. 

On  peut  tout  de  suite  en  conclure  la  valeur  de  Parc  CC  décrit  par  le 
centre  de  la  lune  sur  le  fil  équatorial.  En  effet ,  dans  le  triangle  sphé* 
rique  CPC  on  connah  trois  choses,  savoir  :  Fangle  horaire  CPC* 
que  nous  nommerons  T  ;  la  disuace  C'P  du  centre  de  la  lune  au  pôle 
vrai  ,  à  Tinstant  du  passage  de  Fastre  au  hl  horaire  :  nous  la  nommerons 
A  ,•  enfin  Faugle  C CP  égala  CCI  — PCP:=  90» —  n , en  nommant  —  n 
le  petit  angle  formé  par  les  cercles  horaires  vrai  et  apparent.  On  verra 
tout-à-l'heure  que  cet  angle  n  peut  aiiïément  se  calculer  diaprés  les  élé- 
mens  du  mouvement  de  la  lune.  Remploie  ici  les  mesures  sexagésimales  ^ 
parce  que  les  tables  de  la  lune  sont  encore  construites  suivant  cette  di- 
vision*  Avec  ces  données ,  on  aura  le  côté  CC  par  la  formule 

sin  A.sin  T 

ainCC'= 

cos  n 

Il  ëciproquement,  si  CC  était  connu  ainsi  que  A  et  »,  cette  formule  don- 
nerait l'angle  T.  Cent  le  cas  oii  l'on  se  trouve  quand  on  n'a  pu  observer 
que  le  passage  d'un  des  bords  de  la  lune  an  fil  horaire.  Alors  l'arc  CC 
est  égal  au  demi-diamètre  apparent  de  la  lune  calculé  pai-allèlement  au 
fil  équatorial  du  micromètre  ^  et  la  formule  donne  l'intervalle  des  pas- 
sages entré  le  bord  et  le  centre.  Si  l'on  voulait  négliger  le  carré  de  sin  n 
et  supposer  les  petits  arcs  CC%  T  proportionnels  à  leurs  sinus ,  on  auraic 

ce 

Amplement  T:^ »  c'est-à-dire  que  l'intervalle  des  passages  entre 

,  sin  A 

le  bord  et  le  centre  serait  égal  au  demi-diamètre  apparent  de  la  lune  ré- 
duit en  tems ,  et  transporté  sur  le  parallèle  vrai  de  la  lune.  L'intervaUe 
apparent  des  passages  du  bord  et  du  centre  serait  donc  le  même  que  si 
dn  l'eût  observé  sur  le  parallèle  vrai.  Cela  tif  nt  au  peu  de  différence  d« 
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«et  parall^lei ,  et  auni  à  ee  quHli  sont  respectircment  perpcndicnlairo 
iur  les  cercles  horaires  qui  leur  correspondent  j  cependant ,  si  l'angle  » 
imt  de  !•  ,  comme  cela  arrive  quclqaefi)is,  il  pourrait  en  résulter  une 
«rreur  de  r^  de  seconde  sur  la  valeur  de  Tan^^le  T^  exprimé  en  degréa 
tt  par  conséquent  une  erreur  de  j^^  de  seconde  sur  rinterralle  des  pas* 
•âges  du  bord  et  dû  centre  convertis  en  tems  :  erreur  bien  petite  à  la 
vérité,  mais  qui  étant  constante  ^  n'est  pas  de  nature  à  se  débruire  en  mul- 
tipliant les  observations ,  et  qu'il  sera  par  conséquent  préférable  d^éviter. 

Une  fois  Tare  CC  connu,  le  reste  n'a  plus  aucune  difHculté)  en 
effet,  parle  pmnt  T'où  Ton  a  observé  le  passage  de  Tastre,  menons  un  arc 
de  parallèla  vrai  TQ  terminé  au  cercle  horaire  vrai  CP»  Il  est  dair  que 
<et  arc  exprimera  la  difi^Rrence  des  pasuges  telle  qu'on  Taurait  obser^ 
vée  si  l«i  fils  horaires  du  micromètre  avaient  été  dirigés  vers  le  pôle  vrai; 
et  dans  ce  cas  ,  C'Q  aurait  été  la  dififik'encb^  de  déclinaison  à  Finstant 
du  passage  de  Tastre.  Tout  se  réduit  donc  à  calculer  ces  deux  arcs  que 
Pon  peut  considérer  «omme  deux  petites  lignes  droites  perpendicu* 
kires  l'une  sur  Tautre. 

Si  par  le  point  T  nous  menons  aussi  Parc  de  parallèle  apparent  TT' 
terminé  au  cerde  horaire  apparent  C^P" ,  la  petitesse  des  arcs  CT^ 
ce* ,  C*T' ,  2*  J"  permettra  également  de  les  considérer  comme  de  pe- 
tites lignes  droites  perpendiculaires  entre  elles ,  et  formant  un  rectangle 
ior  le  micromètre  ,*  en  sorte  que  Ton  pourra  supposer  TT*^  =  CC  et 
CT  =  CT*^  par  conséquent  le  problème  se  réduira  i  passer  d'om 
système  de  coordonnées  rectangulaires  CQ,  QT  k  un  autre  système 
de  coordonnées  C'T\  T'J^  pareillement  recungnlaires  et  formant  avee 
les  précédentes  un  angle  T'C*Q  égal  à  n.  On  aura  donc  par  les  fer* 
mules  de  la  Géométrie  analytique  ,  page  90  ; 

CQ  =  CT coên  —  CC'sin n        TQ:=zCTmn'h  CCcosu j| 

ce  sont  les  quantités  cherchées.   H  ne  reste  plus  qu'à  j  mettre  pour, 
ce  sa  valeur  tirée  de  Téquation 

.     ^^.        •iïï  A  sin  J* 

sin  ce*  =   — 

cos  n 

Si  l'on  veut  supposer  les  sinus  proportionnels  aux  arcs ,  et  fiiire  cos  11=:  i^ 
an  aura 

CQz=  CT^  rsin  Asinii        TQ  =  Tsin  A  -f-  Cr.sin«. 

Las  premiers  termes  indépendant  de  n  expriment  les  quantités  obsar^ 
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tles  ;  les  atcondt  termes  exprlnieot  les  corrections  qu'il  Êint  j  faire  jmmi» 
les  ramener  du  parallèle  apparent  au  parallèle  vrai* 

Si  du  point  C  o|i  Ton  a  observé  le  pas§age  du  centre  au  fil  horaire  da 
micromètre  ,  on  mène  l'arc  de  parallèle  rrai  CH'  qui  pourra  être  cop- 
sidéré  comme  une  petite  ligne  droite,  il  résulte  de  la  perpendiculari^ 
des  diverses  parties  de  la  %ure ,  que  Tangle  CCU'  sera  égal  à  TangU 
P'CP  que  nous  avons  nommé  n  \  n  exprime  donc  ,  dans  nos  formules , 
Tangle  du  parallèle  apparent  avec  le  parallèle  vnù. 

Pour  rendre  cef  formules  commodément  applicables ,  il  fiiut  cxprimet' 
les  quantités  qu'elles  renf#Tment  par  des  déuominatiODs  générales  qrà 
puissent  sVppliqtier  d'elles-mêmes  à  tons  les  cas  ,  sans  avoj^r  besoin  de 
recourir ,  poyr  chacun  d'eux  à  une  %ure  particulière.  Pour  cela ,  nont 
adopterons  la  notation  suivante. 

Soit  Finstaiiv  du  passage  du  centre  au  fil  horaire  du  micromètre .   =  t 

Tinstant  du  passage  de  l'astre  au  même  fil =2^ 

Tasc. droite  appar.  du  centre  sur  l'éq.  vrai  à  Tépoque  t'\* . .  =:  ^ 
sa  distance  apparente  au  pôle  vi^ai  à  la  même  époque. ...  =r  A 

sa  distance  apparente  au  pâle  du  micromètre =  /> 

Tasc.  droite  appar.  de  l'astre  stir  Téq.  Vrai  à  l'époque  «"....  =  a 
sa  distance  apparente  au  pôle  vrai  à  la  même  époque. . .  •  =  4^ 
sa  distance  apparente  au  pôle  du  micron^txe w  =;<! 

Avee  ces  désignations  ,  nous  aurons  évidemment 

et  eu  substituant  ^es  exp^esttons  daBs  nos  fi>rmuies ,  il  vitnidrtt 

A  —  J»  =  D  —  É?— i5  .  ( t"  —  «')  sin  A  .  sin  fi 
.  ^  )  sin  /  =  i5  .  (t"—  2'j  sin  A  -4-  |  />  —  ^  }  sin  n. 

Si  A  et  ^  sont  supposés  connus  par  les  tables  de  la  lune  ,  la  pre^ 
xnière  équation  fera  connaître  A  •— J^  et  ensuite  /  \  après  quoi  la  seconde 
donnera  û  —  -4  et  a.  Cesi  ce  qui  arrive  quand  on  observe  les  taches 
de  la  lune. 

Si  au  contraire  J' et  a  sont  donnés ,  on  pom-ra  en  déduire  A  et  A,  Pour 
cela  il  faudra,  dans  le  second  membre  de  la  première  équal^Of^ ,  snbstf^ 
tuer  /  +  i>  —  €/  au  lieu  de  A ,  ce  qui  sera  suffisamment  exact.  Alon 
o«ttc  équation  donnera  A  — -  /  et  ensuite  A.  Après  quoi  la   second* 


f')  {(-. 
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ctonnera  a—  j4  et  ensuiie  u4*  C'est  ce  qui  arrive  quand  on  eomptiv 
la  lune  à  une  étoile  tfui  la  suit  et  qui  est  supposée  connue. 

Ces  différence»  A  —  l  ^  a^  A^  sont  celles  que  Ton  observerait,  ai 

'^  les  fils  horaires  du  micromètre  étaient  dirigés  vers  le  pôle  vrai  à  Finstant 

de  Tobservation.  Elles  sont  par  conséquent  affectées  des  effets  de  la 

Téfraction  et  de  la  parallaxe  propres  à  chacun  des  deux  astres  ;  il  faut  les 

en  dépouiller. 

Commençons  par  les  coordonnées  du  centre  de  la  lune.  Soient  ^  A' 
son  ascension  droite  et  sa  distance  polaire  vraies ,  calcnlées  pour  Fins- 
tant  ^'  9  au  moyen  des  tahles  astronomiques.  Désignons  par  les  in- 
^  dices  [  P  -^]  ,  [  P  A']  les  changemens  produits  par  la  parallaxe  sur 

fies  deux  élémens  ;  changemens  que  nous  avons  appris  à  calculer  exac- 
tement dans  If  chapitre  XIX  du  premier  livre.  Désignons  de  même 
au  moyen  des  in4ices  i  Jl  u4"\  ylR  A']  les  changemens  analogues 
produits  sur  ces  mêmes  élémens  par  la  réfraction  ^  changemens  qui  sont 
toujours  de  signe  contraire  à  Peffet  de  la  parallaxe.  Cela  posé  ,  les 
élémens  du  lieu  apparent  seront  donnés  en  fonction  des  élémens  du 
lieu  vrai  de  la  manière  suivante  : 

^  =  ^'  — [P>r]-f- [/î^], 

A  =  A  4-  [/^A'J  —  L^  A']. 
Pour  calculer  les  termes  iRA'}  ,  [V?  A']  ,  il  faut  remarquer  que 
les  effets  de  la  réfraction  ,  conrmie  ceux  de  la  parallaxe  ,  se  réduisent 
à  produire  un  petit  changement  dans  la  distance  apparente  de  l'astre 
au  zénith,  avec  cette  seule  différence  que  la  réfraction  élève  Tastre 
au  lieu  que  la  parallaxe  Tabaisse  ,  opposition  que  nous  avons 
exprimée  dans  l'équation  précédente  en  donnant  à  ces  deux  genres  de 
correction  des  signes  opposés.  Ainsi  quand  on  aura  calculé  [P  A'1  ^ 
[P  A']  par  ces  formules  données  dans  les  pages  256-  269  du  premier 
livre  ^  il  suf&ra  de  mettre  dans  ces  formules  la  réfraction  R  coiTespoYi- 
dan  te  à  la  distance  zénithale  apparente  Z  ^  k  là.  place  de  la  parallaxa. 
de  hauteur  que  nous  avions  alors  désignée  par  0 ,  ou ,  ce  qui  revient  au 

même ,  il  faudra  substituer Z ,  au  lieu  de  sin  II  dans  ces  formulas, 

sin  n 

où  n  représentait  la  parallaxe  horisontale  ^  car  sin  «  =:  sin  IT  .sin  Z. 

En  représentant  par  des  petites  lettres  les  quantités  analogues  relati' 

Temcnt  à  l'aslfe  que  Fou  compare  a  la  lune,  on  aura  de  mène 

a  r=  a'  —  [pa']  -H  {ra'^ 
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ce  en  prenant  let  di£férencef  de  cet  coordosnéot  i  otllf  de  )a  lirae  » 
on  aura 

Les  temief ,  qui  dépendent  de  la  réfraction  et  de  la  parallaxe  dans  let 
fécond»  membres  de  ces  équations ,  sont  donnés  par  les  formules  du 
premier  livre  en  fonction  des  élémcns.^,  ùky  a\  l\  du  lieu  vrai  des  deux 
astres.  A*  et  A'  seront  toujours  donnés  avec  une  exactitude  plus  que  suf- 
fisante par  les  tables  4e  la  lune.  Quant  à  a'  et  1^  ^  si  c'est  une  étoile 
que  Ton  observe  ,  ils  seront  pareillement  donnés  par  les  catalogues  ; 
mais  si  c'est  une  tache  de  la  lune,  iU  ne  seront  pas  connus.  Dans  ce  cas 
on  éludera  la  difficulté  eu  remarquant  que  la  réfraction  et  la  parallaxe 
relatives  à  la  tache ,  différeront  extrêmement  peu  de  la  réfraction  et  de 
la  parallaxe ,  relatives  au  centre  du  disque ,  de  £içon  que  ces  deux 
genres  de  correction  s^entrc-détruiront  en  grande  partie  dans  les  seconda 
membres  de»  équations  (a).  On  pourra  donc,  pour  les  calculer,  employer 
au  lieu  de  A*  A\  al',  les  élémens  A  A  ^  a  l  àa  lieu  apparent ,  dont 
les  deux  premiers  sont  donnés  par  les  tables  de  la  lune  ,  et  les  deux 
derniers  par  les  équations  (i).  Si  la  parallaxe  horisontale  de  la  tache 
n'est  pas  déjà  connue  par  des  calculs  antérieurs  ,  on  la  supposera 
d^abord  égale  à  celle  de  la  lune  j  sauf  à  rectifier  cette  supposition  dans 
nn  second  calcul ,  quand  la  position  de  la  tache  sur  le  sphéroïde  lunaira 
sera  ainsi  déterminée  par  une  première  approximation. 

Ainsi  de  toute  manière  on  connaîtra  les  termes  qui  dépendent  de 
la  réfraction  et  de  la  parallaxe  dans  les  équations  (a)  ;  on  a  déjà  les 
différences  A  —  a  ;  A  ' —  /  par  les  équations  (2).  On  connaîtra  donc 
les  valeurs  de  ^  —  a'  j  A'  —  l'  '^  et  conune  A!  et  A'  ou  a  et  i''  sont 
supposées  connues  exactement ,  on  aura  séparément  les  valeurs  de  cha- 
cune de  ces  quantités. 

11  devient  maintenant  fucile  de  calculer  Pangle  n  formé  par  le  paral- 
lèle apparent  de  la  lune  avec  le  parallèle  vrai  :  les  mêmes  élémens 
Tont  nous  servir.  En  effet ,  d'après  làjftg.  4  >  o^^  C'CH'  représente 
cet  angle,  les  petits  arcs  CH\  C'W  peuvent  être  considérés  comme 

C'[V 
i*cctilignes  5  ce  qui  donne  tang  n  =  — —  •  Il  ne  reste  plus  qu'à  calcu- 

CW 

1er  ces  deux  quantités. 

Pour  cela  ,  nommons  A.  la  disUnce  apparente  CP  du  centre  de  la 
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Kioe  aut  pôle  6ê  P^uatenr  dani  la  première  observa^n  ^Tëpoque  t\ 
^ouft  aTons  déjà  nommé  A  c^tte  même  disunce  à  Fépoque  t^  où  eHe 
était  égale  à  C'P  j  nous  aurons  donc  C'JS'  =  A^  —  A.  Quant  à  CIl\ 
c''est  la  variation  de  Tangle  hoi'uire  apparent  de  la  Tune  enWe  les  deux 
époques ,  multipliée  par  la  distance  apparente  au  pôle  vrai  VP,  Soit  M 
Tascension  droite  du  zénith  à  Tépoque  t' ,  et  nommons  ji,  Tascension 
droite  apparente  du  centre  de  la  lune  à  ce  même  insunt,  M^ —  -<rf, 
exprimera  son  angle  horaire  compté  d^orient  en  occident.  De  BElêmc  t 
à  l'époque  2",  cet  angle  horaire  sera  M —  ^  ^  par  conséquent ,  la  varia- 
tion qu'il  éprouve  est  3/—  .^^  —  (  J^^  —  ^^  )  ;  ce  qui  donne 

CE'  ==:  \M^M^ —  (  A'^ji^  )  }  sin  A^ ,  et  par  suite 

A, -A . 

*'"S''=   |i^/-.ilf,-(^.^,)}sinA' 

'Jd  —  M^  étant  le  mouvement  de  la  sphère  céleste  eçtre  les  instans  des 
observations  ,  est  égal  à  i5  {i*  —t)\\t  suppose  t  et  i'  exprimés  en 
tems  sydéral.  Quant  à  A^  -—  A  et  y^^  -  A ,  ce  sont  les  différences  de 
déclinaison  et  d'ascension  droite  du  centre  de  la  lune  y  affectées  de  la 
Téfraction  et  de  la  parallaxe ,  et  calculées  pour  les  instans  des  deux 
observations.  En  metunt  pour  ^--  Af  sa  valeur  ,  il  viendra 

A,  — A 

**°^  "^  -    ]  i${C-ty-^{A-^A^ ) }  «n  A, 

Au  reste  ,  on  pourrait  également  calculer  ces  élémens  pour  deux 
3utrcs  époques  tf^  différentes  des  précédentes ,  pourvu  qu  elles  fussent 
éloignées  l'une  de  l'autre  de  peu  de  minutes.  La  formule  donnera  égale- 
ment la  valeur  de  l'angle  n  ,  car  on  peut  supposer  le  mouvement  de  la  lune 
tmîforme  et  rectiligne  pendant  un  si  court  intervalle  de  tems.  Mais  alora 
a  faudra  que  l'instant  f  et  les  élémens  qui  s'y  rapportent  soient  posté- 
rieurs  à  l'instant  ï' ,  comme  nous  Pavons  supposé  dans  notre  foi-mule  , 
si  le  centre  de  la  lune  passé  au  fil  horaire  awant  l'astre ,  et  au  con- 
traire antérieurs  ,  si  Tastre  passe  le  premier.  Celte  attention  est  néces- 
saire pour  que  l'angle  n  prenne  le  signe  qu'il  aurait  naturellement , 
d'après  notre  formule  ,  si  Pon  employait  daus  le  calcul  le»  époque* 
mêmes  t  et  f  des  deux  observations.  A  cela  près  il  n'y  aura  aucune 
précaution  particulière  à  prendre  dans  l'emploi  de  nos  formules. 

Jusqu'iti  nous  avons  supposé  le  fil  équatôrial  du  micromètre  di- 
rigé suivant  le  parallèle  apparent  de  la  lune.  Dans  la  pratique ,  on  est 
presque  toujours  forcé  de  diriger  ce  fil  «up  celui  des  deux  astres  qui 
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ftiiat  le  premier  au  fil  hc^ire.  Pour  acoonuBoder  not  Ibimulei  à 
•ette  dispofition ,  il  n'j  a  qu  à -regarder  que  lef  lettres  capitales  it 
rapportent  en  général  à  Tastre  sur  lequel  le  fil  équatoriai  est  dirigé. 
Si  cet  astre  est  une  tache ,  il  n'eu  résulte  aucun  changement  dans  les 
calculs ,  puisque  le  mouTement  der  taches  est  parallèle  à  celui  du  bord  y 
s^il  s  ^agit  d'une  étoile ,  la  valeur  de  n  ne  dépend  que  du  changemeot 
de  la  réfiaction.  Si  Ton  négligeait  ce  changement  ,  les  corrections 
dépendantes  du  parallèle  apparent  seraient  nulles  :  et  en  effet  cela  devait 
être  ainsi ,  puisque  dans  catte  supposition  les  fils  horaires  du  micro-» 
■lètre  se  trouvent  dirigés  vers  le  pôle  vrai. 


NOTE   II. 


Formules  pour  la  rotation  de  la  Lune, 

Les  formules  que  j'ai  données  pour  la  roution  du  soleil ,  pbge  ^54  > 
s^appliquent  aussi  k  la  lune  avec  quelques  légères  modifications. 

Pour  le  faire  voir,  j^adopterai  les  mêmes  dénominations  :  a*,^,  « 
seront  les  coordonnées  de  la  tache  rapportées  à  trois  axes  rectangu- 
laires menés  du  centre  de  la  terre  à  l'équinoxe  du  printems,  au 
premier  point  du  cancer  et  au  pôle  boréal  de  Técliptique  ,*  -ï",  1^,  Z 
seront  les  coordonnées  du  centre  de  la  lune,  rapportées  aux  mêmes 
axes.  Je  lîommerai  r  la  distance,  de  la  tache  à  la  terre ,  /  et  a  sa 
longitude  et  sa  latitude  géoccntriques  qui  se  concluent  de  Tobser- 
vation  9  A  /«  >  A.  seront  les  quantités  analogues  pour  le  centre  de 
la  lune.  Ceia  posé ,  on  aura  ici ,  comme  dans  la  pge  a54 , 

x=rcosAcos/,   jr— :  rcosAsin  ^,    x  =  rsinA,   V 

tt  de  même  pour  le  centre , 

jr=  7^  ços  A  cosZ  ,    Jr=:  i?cos  AsinX  ,    Z  =  i2sinA. 

Toute  la  difiërence  Consiste  en  ce  que ,  pour  le  soleil ,  on  avait  A  =:  o. 
jVIaintenaiit ,  si  Von  nomme  x\y'^  z*  les  coordonnées  sélénocen^ 
triques  de  la  tache ,  rapportées  à  trois  axes  parallèles  aux  précadeas , 
ft  passant  par  le  centre  de  la  lune  j  on  aura  également 

ap'  =  jc--X,    f's=7— Jr,    *'»:*  — Z, 
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c^est-à-idire, 

3c'  =:  r  cos  A  cos  /  —  iî  oos  A  eos  Z ,  y'  =r  co«  a  «in  /  J—  /î  cos  A  «in  Z  , 
»'=:rsi    A  — /îsmA. 

Soit  r'  le  rayon  mené  dn  centre  de  la  luce  à  la  tache ,  on  aura 

ar'«  H-  y'*  -f-  z'«  =  r'*  , 

ou,  en  mettant  pour  ar',  y',  z',  leurs  valeurs 

/«  —  2 ri?  / cos  A  cos  A  C08{Z  —  /)-♦-  sin  A  sin  aI  =  r'>  —  /î». 

Gomme  dans  cette  recherche  on  suppose  la  lune  sphérique ,  en  nom- 
mait A  son  demi-diamètre  apparent,  on  a 

;   r'  =  /î  sin  A  , 

pa»  conséquent,  en  éliminant  R^  il  vient 

,  |cos X  cos  A  CCS  rZ  —  /)  4-  sin  A  sin  A }  /»  cos»  A 

r«  —  a  /r  i ; i 1  =  —  ■. 

sin  A  sin'  A 

équation  qui  doit  servir  à  déterminer  r,  et  qui  est  analogue  à  celle 
que  nous  avons  trouvée  pour  le  soleiL  Afin  de  compléter  cette 
analogie ,  j'ajouterai  9u  coefficient  de  -XTr  les  deux  termes  .... 
H-  sin  A  sin  A  cos  (£r  —  /)  —  sin  a  sin  A  cos  {L  —  /)  ,  qui  s^entre^dé- 
truisent  -  et  alors  Téquation  prendra  la  forme  suivante  ^  « 

,  {  cos  (  A- a)  cos  (Z-/)-f- 2  sin  A  sin  A  sin»  !{£-/)}  ^     r'cos*  A^ 
sin  A  sin»  A 

qui  étant  résolue,  donnera  pour  r  ces  deux  valeurs 

,.'    rcos(A-A)cos(£-/)-f-asinAsinAsin»j(X-/).  1 

*"  sin  A\±v/  i  cos(A-A)cos(£-/)H-2sinAsinAsin»i(/:-/)  {  *-cos»A) 

mais  de  ces  deux  valeurs  ,  il  ne  faut  prendre  que  la  plus  petite , 
celle  où  le  radical  est  affecté  du  signe  négatif,  parce  que  les  taches 
que  nous  observons  sont  toujours  dans  la  partie  du  sphéroïde  lunaire 
la  plus  voisine  de  la  terre ^  il  faut,  de  plus,  transformer  la  quantité 
qui  est  sous  le  radical ,   de  manière  à  en  rendre  le  calcul  €xact  et 
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haïe.  Pour   cela,   nous  introduiroiis ,    comint   dans' rartide  dté  , 
un  angle  4»  '^^  qu'on  ait   . 

sin«  4  =  I  cot  (A-*  A>C08  (£^/)  4- a  fin  A  un  A  lin^KIr^/)  }  ^^  cos*  A. 

ou,  en  développant  le  premier  terme, 

sin»  4  =  coi»  (A  -  a)  coi»  (/i  - /)  -  co««  A 
+4 un  XÛB  A  cOi (A- a)  cos (Z-i) «in*  |  (£-/)•)- 48in*  Asin* A  sin*  J(Z- /), 

or  ici^  comme  dans  Part,  cité,  la  quantité  cos*  (A-a) cos* (£-/)- cos* A 
peut  se  mettre  sous  la  lonne^ 

sin(A-*-Z  — /)sin(  A  — £-*./)  — ,in*(  A  — a)co»*  (£  —  /), 
on  aura  donc  ainsi 

sin»4  =  sin(A4-/^-i)sin(A-Z+2)-8in»(A-A)cos'»(/:-0 
+  4sinAsinAcos(A-A)co8(L-/)ain*^(/:-/)-*-4siQ*AsiQ»A8in*i(L-/;. 

Sou»  eette  forme ,  sin»  4  sera  entièrement  composé  de  petits  termet , 
dont  le  calcul  pourra  se  foire  avec  beaucoup  d'exactitude.  Connaissant 
4  9  on  aura 


.  ^.  (  co»(A  — A)cos(Z-./)^-a8iBAsinAsin>^/:~-/)— sin4 
i  '  sin  A 


«t  en  substituant  cette  valeur  dans  les  expressions  de  *',/•'  *'»  *^^** 
deviennent 

»'=       y'      I  cos  A  cos/cos(A-a)  cos  (£-/)  -cosA  coaL  ^ 

sin  ^   l       +asinAsinAcos^cos/siQ*^(X-/)>cosAco8/sin4  ) 

'—      r'      (cosAsiD/co8(A-^A)cos(Z^/)-cosAsin£  i  , 

«in  A  (         -4- 2  sin  A  sin  A  cos  A  sin /sin*  1(1-/) -cos  A  sin  /  sin4  I 

|sin  A  cos  (  A  -  a)  cos  (L  -  /  )  -  sin  A  > 

\  -hasin*  Asin  Asin*  j(Z-/)-sin^sin4) 


X  =-: — T- 
sm  A 


Dans   chacune    de  '  ces   expressions ,  les   deux    premicr«   termes   ont 
encore  besoin  d^étre  transformés  pour  qu'on  en  puisse  fiure  le  calcuh  ' 
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avec  eiactiiude  ;  mais  cela  «st  très-£iGiIe.  Gonùdéroas ,  ^ar  ékemple  y 
Icf  deux  termes  ! 

COS  A  C08  /  COi  (A  —  A  )  COf  (^  -!-  /)  -w  CO»  A  COI  Z , 

tpû  appartieQDent  à  la  valeur  de  x''  En  déTeloppant  cOf(A  —  h)* 
on  le  mettra  soua  la  forme 

f08A<COS'AC08/cOS(Lop-/}  —  COi£>-hO(M\CO6/«iDASinAcO0(£r— /)  y 

eu  bien 

cosA  /co8/cos(£-r/)-coiZ  \  +8in  X  co6/c05(L-/)  /  C08  AttuA-cosA  sin  A  J  y 

axpreiaion  qui  8«  réduit  à 

C08  A8in/8ia  (^— /)  4-«inA  cos/cos  (Zi— /)  an  (A— a)  , 

'ësulut  dont  tous  les  termes  sont  multipliés  par  des  sinus  d''arcs 
fort  petits.  De  même ,  les  deux  premiers  termes  de  jr'  peuTent  m 
«•ansformer  en 

—  ces  A  CQs  /  sin  (X -^ /) -*- sin  A  si» /co»  (X  —  /  )  sin  (  A  —  x)  , 

«t  ceul  de  z''  en 

— .cosAco«(Z  — /;sin(A  — a)  — asinAsin^f  (Z  — /). 

Avec  ces  transformations,  les  valeurs  définitives  de  »',  7"'»*'  ^•^ 
viennent 

»'s- -_L_  {  CCS  A  sin  Z  sin  (Z  — /) -4- sin X  cos  I  cos  (X- — /)  sin  (  A  —  A  ) 

sÂn^  •     T) 

+  asin  X  sin  A  cos  a  cos  /sin»  i  (X  —  /  )  —  cOsA  cos  làn  4  j  , 

y  = {— COS  A  cos /sin  (X — /)-»-8inAsin/c08(Z  —  /)sin(A  — a) 

-«-  a8in  A  sin  A  cqs  A  sin/sin»  J  (£  —  /)  —  cos  A^in  /sin  4| , 

«'  s= î — cos  A  cos(X-/)sin(A-A)-aco8»xsinAsin*|  (Z-/)-sin  x  8in4  ] 

smA  ^  V       /     V  j 

à'qnoi  U  faut  joindre  FéquatioB  auxiliaire 

«in»  4  ?=8in  (A+/v-i)  sin  (A -£-♦-/)- cos»  (L-l)  sin» (A-  *) 
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Les  trois  Takun  àê  x'  y'  jk'  étant  élevéct  «u  cuir4  »  MYatt  Mtk* 
jbire  à  la  relation 

et  Ton  peut  aisément  héritier  que  cette  eonckition  «et  rein|dîe  par  les 
cxpresfiiona  précédentef.  Ainii ,  quand  on  aura  calculé  les  valeurs  nu* 
mériques  de  x\  y*  «',  on  pourra  se  servir  de  cette  relation  pour  les  vé- 
rifier. Ces  expressions  qui  aOBt  fénérales  et  rigoureuses ,  paraissent  aussi 
les  plus  simples  qu^il  soit  possible  d'obtenir  ,  car  les  ternies  qui  les  com- 
posent ,  ne  comportent  aucune  réduction   algébrique  entre  eux. 

Supposons  maintenant  que  Ton  ait  ainsi  calculé  trois  positions 
sélénocenuiques  d'une  mémo  uche.  Puisque  cette  udie  se  meut  sur 
un  plan  parallèle  à  Téquateur  lunaire  ,  Téquation  de  ce  parallèle  sera , 
«n  général ,  de  la  forme  , 

;s  =  AX  4-  ^  -4-  2>. 

mais  les  coefiiciens  a  et  &  ne  seront  pas  constans  comme  lorsqu'il  s'agiv» 
sait  des  taches  du  soleil  dont  Taxe  de  rotation  reste  constamment 
parallèle  à  lui-même  \  ils  seront  variables  avec  le  tems.  Car  la  trace 
du  plan  de  la  tache  sur  Técliptique  devant  toujours  rester  pai-allèle  à, 
la  trace  de  Féquateur  lunaire ,  doit  avoir  ,  comme  elle  ,  un  mouvement 
rétrograde  égal  au  mouvement  moyen  des  nœuds  de  l'orbite.  Pour 
exprimer  cette  circonstance  >  cherchons  l'équation  de  la  trace  dn 
parallèle  sur  l'édiptique. 

Bappelons-nous  qu'en  désignant  par  /  Tinclinaison  d'un  plan  fixe  , 
et  par  N  la  longitude  de  son  nœud  ascendant  pareillement  supposé» 
^e ,  on  a  (  page  a64  ) 

a  r=  •—  tang  /  sin  iV ,     fc  =sr  -»-  tang  /  cos  iV. 

1^  supposant  que  ces  valeurs  soient  celles  qui  conviennent  à  la  po« 
sition  du  parallèle  pour  une  certaine  époque ,  cUes  ne  c<anviendront 
plus  à  une  autre  époque ,  car  la  j^gitude  iV  aura  changé  dans 
l'intervalle  d'une  quantité  mesurée  par  le  moovemont  rétrograde  du 
nœud.  Soit  donc  m  ce  mouvement  peur  l'unité  de  tems ,  par  exemple  » 
pour  un  jour ,  et  aoit  t  le  tems  aussi  compté  en  jours  à  partir  d« 
l'époque  où  la  longitude  du  nœud  était  2V  ^  l'expression  de  cetts 
tongiittde  à  1UM  autrt  époque  pottériturc  à  k  prtnui^  d'u«  nombst  ( 
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âe  jours  teni  lY  -^na,;  et  par  conséquent ,  les  Talears  générales  dt  A 
€%  de  B  seront 

a  =  — tang/siniiy— >mtl ,    6  = -4- ung/cosJiV  —  nul. 

Substituant  ces  valeurs  dans  l'équation  du  parallèle,  elle  devient 

«  =r  —  X  tang  /  sin  (  iV  —  mt)  4- ^tang /  cos  fJY  —  mt\  +  /?  j 

OH ,  en  développant  sin  (iV  —  J!nr)et  cob^—  mt, 

z=-  /  Jfcosjwf-j^sioiwt  >  UDg/siDiV4-  {x&inmt'i-jrcosmtX  tang/cosiV+Z>. 

Maintenant,  les  inconnues  relatives  à  Fépoque  prise  pour  ori^ne  , 
sont  en  évidence,,  et  si  Ton  fait,  poui*  abr^r  , 

-^  =  — Ung/siniV,    j6  =-J- tong/cosiV  , 
an  aura 

z  =:u4  {x  cos  mt  '-^jr  sïamt\  -hB  /xsiniwt  +  y  co8/?it|-|-Z>î 

leK  trois  inconnue  ^ ,  B  ^  Z> ,  entreront  donc  dans  ces  équatioaa 
d'une  manière  lin^ire.  Chaque  position  observée  de  la  tacbe  déter- 
minant Zy  X,  y  et  t ,  donne  une  relation  numérique  entre  les  incon- 
nues y  et  trois  positions  suffiront  pour  déterminer  complètement  leurs 
Naleurs;  quand  on  les  connaîtra,  on  aura 

, .  A 

Ung/=  V  ^»-4-ii»,    tangiV= -— 

On  aura  doue  ainsi  la  valeur  de  Tindinaison  du  parallèle  et  la  Ion- 
l^itude  de  son  nœud  à  Tépoque  que  Ton  aura  prise  pour  origine  des 
tems ,  et  ces  quantités  seront  les  mêmes  pour  Téquateur  lunaire  ,  à 
cause  du  parallélisme. 

L^équatioD  de  condition  entre  A  et  B  est  tout-à-fait  analogue  i 
celle  que  nous  avons  trouvée  pour  les  taches  du  soleil  j  elle  n'en 
diffère  que  par  Tintroduction  du  tems  t  ;  mais  comme  ces  tems  sont 
des  quantités  connues ,  il  n^en  résultera  de  différence  que  dans  les 
valeurs  numériques  des  coefiiciens ,  et  tout  ce  que  nous  avons  dit 
sur  l'usage  de  cette  équation ,  en  traitant  des  taches  du  soleil ,  s^ap- 
pliquc  également  à  la  lune.  On  pourra  de  même  faire  concourir  un 
grand  nombre  d'observations  à  la  détermination  de  ^  et  de  B,  ainsi 
que  nous  Tavons  fait  alors ,  et  leur  ensemble  donnera  ces  quantités 
avec  toute  Texactitud^  que  Ton  peut  attendve  des  observations. 
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CHAPITRE    XIV. 

Des  Éclipses  en  général. 


76.  Kous  voici  arrivés  à  des  phénomènes  qui  ont  été 
pendant  longtems  l'objet  de  la  frayeur  des  hommes,  et 
qui ,  par  le  progrès  des  lumières ,  n'excitent  plus  que 
leur  intérêt  et  leur  curiosité. 

Je  décrirai  d'abord  les  phénomènes  généraux  que  les 
éclipses  présentent  ;  nous  déterminerons  ensuite  les  cir- 
constances dans  lesquelles  elles  peuvent  arriver  \  enfin  ^ 
je  donnerai  les  moyens  de   les  prédire. 

Considérons  d'abord  les  éclipses  de  lune.  La  terre  étant 
un  corps  opaque  éclairé  par  le  soleil ,  projeté  au  loin 
derrière  elle  une  ombre  dans  l'espace.  Quand  la  lune 
entre  dans  cette  ombre ,  elle  ne  reçoit  plus  la  lumière  du 
soleil ,  et  doit  par  conséquent  s'éclipser. 

79.  Si ,  par  les  bords  opposés  du  disque  du  soleil ,  on 
conçoit  des  lignes  droites  qui  rasent  la  surface  terrestre  ^ 
comme  AB ,  A'B%  voy.  fig,  5  ,  ces  lignes  représente- 
ront la  limite  de  l'ombre ,  et  comme  le  soleil  est  beau- 
coup plus  gros  que  la  terre ,  elles  se  croiseront  derrière 
la  terre  ,  de  sorte  que  l'ombre  aura  la  figure  d'un  cône 
circulaire  si  la  terre  est  sphérique  ,  elliptique ,  si  elle  a 
la  forme  d'un  ellipsoïde. 

Ainsi  j    lorsque  la  lune   entre  dans    cette  ombre  ,   et 
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qu'une  partie  de  son  disque  est  encore  éclairée  par  le 
•oleil,  cette  partie  n'est  par  terminée  par  une  ligne  droite, 
elle  a  la  forme  d'un  croissant  lumineux  dont  la  conca- 
vité est  tournée  vers  l'ombre.  La  même  chose  arrive  quand 
la  lune  commence  à  sortir  de  l'obscurité. 

80.  Lorsque  la  lune  approche  de  l'ombre  terrestre  y 
elle  ne  s'éclipse  pas  subitement  ,  mais  sa  lumière  s'afTai-» 
blit  peu-à-peu ,  et  ce  n'est  qu'après  avoir  passé  par  ces 
dégradations  successives  que  l'obscurité  est  la  plus  intense. 
Pour  concevoir  ce  phénomène  ,  il  faut  faire  attention 
^'un  corps  opaque  placé  entre  un  objet  et  le  soleil, 
peut  ne  lui  cacher  cet  astre  qu'en  partie  ;  alors  l'objet 
est  moins  éclairé  que  s'il  recevait  toute  la  lumière  du 
«oleil  ;  il  VeU  plus  que  s'il  en  était  totalement  privé  ;  il 
existe  donc  une  teinte  intermédiaire  entre  la  lumière  et 
V ombre  pure.  C'est  ce  qu'on  nomme  k  pénombre.  Tel  est 
l'effet  que  la  lune  éprouve  en  approchant  de  l'ombre  ter« 
rcstrd. 

Pour  trouver  les  limites  de  la  pénombre,  concevez  deux 
droites  A^B^  AB'^  qui  rasent  aussi  la  surface  de  la  terre 
et  du  soleil,  mais  qui  les  touchent  de  dehors  en  dedans, 
de  manière  k  se  croiser  entre  ces  deux  corps ,  ainsi  que 
le  représente  la  fig.  6v  Les  angles  EBC  ^  E'B'C  déter- 
mineront l'espace  compris  par  la  pénombre  ;  oar  d'un 
point ,  situé  au-delà  de  ces  limites ,  on  appercevrait  le 
soleil  tout  entier  ;  mais  d'un  point  X  qui  leur  serait  inté- 
rieur, on  ne  verrait  que  la  partie  AL'  du  disque  de  cet 
astre.  Cette  portion  visible  diminue  depuis  la  ligne  EB 
jusqu'à  la  ligne  CjB,  où  elle  devient  tout-à-fait  nulle;  et 
par  conséquent  l'intensité  de  la  pénoihbre  va  en  croissant 
depuis  la  première  limite  011  elle  commence  ,  jusqu'à  la 
seconde,  où  elle  se  confond  avec  l'ombre  pure.  Ceci  explique 
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la  progression  d'obscurité  que  présente  le  disque  de  la 
lune  quand  elle  s'éclipse. 

8i.  Lorsque  la  lune  est  totalement  éclipsée  dant 
Tombre  de  la  terre,  on  ne  la  perd  pas  tout-à-fait  de  vue. 
Sa  surface  est  encore  faiblement  éclairée  d'une  lumière  rou- 
geâtre,  à-peu-près  pareille  à  celle  que  renvoient  Ies*nuages 
après  le  coucher  du  soleil.  Cette  lumière  est  produite  par  les 
rayon*  solaires  réfractés  dans  l'atmosphère  terrestre ,  et  in- 
fléchis derrière  la  terre.  En  effet ,  ceux  de  ces  rayons  qui 
n^ont  pas  été  assez  réfractés  pour  arriver  h  la  surface  de  U 
terre,  où  ils  s'absorberaient,  continuent  leur  route  dans 
l'atmosphère.  Après  qu'ils  l'ont  traversée ,  ils  se  replient 
derrière  la  terre  comme  au  foyer  d'une  lentiHe.  Si  la  lumière 
ainsi  projetée  derrière  la  terre,  n'était  pas  en  grande 
partie  éteinte  et  absorbée  par  l'atmosphère ,  son  effet 
serait  très-considérable  ;  car  si  l'on  considère  un  des  points 
lumineux  du  disque  du  soleil ,  ce  point  ne  pourrait  envoyer 
directement  qu'un  seul  rayon  à  chaque  point  de  l'es- 
pace ;  mais  par  l'intermède  de  l'atmosphère  terrestre , 
il  fait  parvenir  derrière  la  terre  un  cône  de  rayons  lumi- 
neux. Le  foyer  où  les  rayons  se  réunissent ,  en  reçoit  ainsi 
Un  nombre  beaucoup  plus  considérable  que  s'il  était  éclairé 
directement. 

8a.  Jusqu'ici  nous  n'avons  parlé  que  des  éclipses  de 
lune.  Les  éclipses  de  soleil  doivent  se  concevoir  absolu- 
ment de  la  même  manière  ;  car  elles  sont  produites  par 
le  cône  d'ombre  que  la  lune  projeté  derrière  elle  dana. 
l'espace.  Lorsque  cette  ombre  atteint  la  surface  de  la 
terre ,  les  points  qu'elle  recouvre  sont  privés  de  la  vue  d« 
«oleil  et  entrent  dans  une  obscurité  coipplète.  Les  points 
qui  ne  sont  pas  dans  l'ombre  pure ,  mais  dans  la  pé- 
nombre ne  perdent  qu'en  partie  de  vue  le  disque  du 
soleil  qui  leur  parait  échancré  par  l'interposition  partielle 
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de  la  lune  ;  en  nn  mot ,  toutes  les  considérations  relatives 
aux  éclipses  de  lune  s'appliquent  également  aux  éclipses 
de  soleil  quand  on  considère  un  observateur  placé  dans 
la  lune,  car  ce  que  nous  appelons  des  éclipses  de  soleil, 
ne  serait  que  des  éclipses  de  terre  pour  un  observateur 
ainsi  placé. 

8Î.  Cherchons  maintenant  les  mesures  précises  de 
ces  phénomènes  ,  et  calculons  les  circonstances  dans 
lesquelles  ils  peuvent  arriver.       ». 

La  première  chose  à  détermier  dans  cette  recherche , 
c'est  la  longueur  du  cône  d'ombre  projeté  derrière  la 
terre ,  afin  de  voir  s'il  s'étend  toujours  jusqu'à  l'orbe  de 
la  lune.  Pour  cela ,  nous  ferons  d'abord  abstraction  de 
i'atmosphère  terrestre  ;  de  plus  nous  supposerons  que  la 
figure  de  la  terre  soit  sphérique. 

Soit  fig,  7  51e  centre  du  soleil,  T  celui  de  la  terre  sup- 
posée sphérique  ^  A  B  \di  ligne  droite  tangente  à  la  terre  et 
au  soleil,  et  qui  forme  la  limite  de  l'ombre  pure  :  S  Tsera 
l'axe  du  c6ne  d'ombre  ^  et  TC  est  Talongement  de  ce  cône 
qu'il  s'agit  de  déterminer.  Pour  cela  il  suffit  de  con- 
naître l'angle  TCB  au  sommet  du  cône.  Or  par  les 
premiers  principes  de  la  géométrie  ,  on  trouve  que 
cet  angle  est  égal  au  demi-diamètre  du  soleil ,  moins  sa 
parallaxe  horisontale  qui  est  ay/-^,!  ,  comme  on  l'a  dit  dans 
le  premier  livre  pag.  271  (*), 


(*)  Menons  T/^ parallèle  k  CB  ,  et  soit  TCB=:STF=  C.  Nouf 

^       SA  ---TB         ,    D  ,.,,,., 

aurons  un  C  = 7—; =  sin 6m  pj  u  étant  le  diamètre 

Si  2 

apparent  du    soleil  et   p  sa    parallaxe    Lorisontale  j   à^oxx.  Xoxk  voit 

qu'en  substituant  les   arcs  aux  sinus  ,  ce  qui  suffit  pour  de  si  petits 

angles ,    on  a  C  = p. 
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l)^après  ce  résultat ,  oh  aura  facilement  la  longueur  de 
C  T;  car  dans  le  triahglë  CBT ^  reclangîe  en  B,  on  con- 
haît  Tangle  Cet  le  côte  TB^  qm  est  le  rayon  de  la  terre. 

On  voit  que  la  longueur  du  cône  d*ombre  doit  varier 
avec  le  diamètre  apparent  dû  soleil,  et  par  conséquent  avec 
^  ^stahce  à  «la  terre;  en  voici  left  Valeurs  pour  la  distancé 
ïnoyenne  de .  cet  ^stré  ^  >  et  poux  les  distances  |>érigée  et 
apogée  (*).  ' 


(*)  Soit  D  h  4îciiilè«0e  tpi^rdit  da  flolcfl ,  p  ia  pMsaîkxe  hoi»- 
tdaude ,  R  U  tnjàà*  D^apcjb  ce  ^i  nUm  d'être  'dâuointré  datai  lé 
^ite  on  aura 


CT^ 


Un  i 


[■r-'} 


^pcWVtfiuebt  em.  distanceii  périgle,  ttmyeaîtt  et  àpDgée  ^  léii  Vàléurt  âk 
D  et  de  P  soni  tes  ^ivantéi  : 


'    z> 

P 

bifUnce  péiigée  .   ...... 

thitaâce  mûytmt»  ./»... 
iDiKaoee  àfOgbt  ....... 

fi83e",3 

!Eû  caToulAtt  CTk-ttc.  lek  iflWiitt ,  on  ttWreiia  le»  x^âmltata  rkjf^ 
fonctéâ  dans  ie  umU. 


â8 
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distances  du  centre  de  la  terre  au  sommet  du  cône  d^omhre 
exprimées  en  rayons  terrestres. 

Soleil  périgée ^^12,896 

Soleil  dans  la  moyenne  distance  •   •   •   •     2i6,53i 
Soleil  apogée 220,  a38 

84<  La  marche  de  ces  valeurs  montre  que  Tombre 
s'alonge  à  mesure  que  le  soleil  s'éloigne.  On  a  vu  d'ailleurs 
que  la  plus  grande  distance  de  la  lune  à  la  terre  n'est  que 
de  63,94i45  rayons  terrestres,  c'est-à-dire  beaucoup 
moindre  que  les  longueurs  précédentes  ;  ainsi  l'ombre  pro> 
jetée  par  la  terre  dans  l'espace ,  s'étend  bien  au-delà  de 
l'ombre  de  la  lune.  Par  conséquent  si  cet  astre  se  trouvait 
sur  le  plan  même  de  l'écliptique,  il  traverserait  cette  ombre 
à  chacune  de  ses  révolutions ,  et  il  y  aurait  tous  les  mois 
une  éclipse  de  lune. 

85.  On  peut  calculer  de  la  même  manière  la  longueur  da 
cône  d'ombre  que  la  lune  supposée  sphérique  projeté  der- 
rière elle,  il  suffit  d'employer  pour  le  diamètre  apparent  da 
soleil  et  sa  parallaxe  les  valeurs  relatives  à  la  surface  de  la 
lune.  Il  est  facile  de  déduire  ces  valeurs  de  celles  que  nous 
venons  d'employer;  car  d'abord  le  diamètre  apparent  du  so- 
leil vu  de  la  lupe  sera  égal  au  diamètre  apparent  du  même 
astre ,  vu  de  la  terre  et  augmenté  dans  le  rapport  des  distances 
de  la  terre  et  de  la  lune  au  soleil.  De  même  la  parallaxe  du 
soleil  pour  la  lune  est  égale  à  la  parallaxe  du  soleil  pour  la 
terre  augmentée  dans  le  rapport  des  distances ,  et  diminuée 
dans  le  rapport  des  rayons  de  la  lune  et  de  la  terre  ;  avec  ces 
réductions  les  formules  que  nous  venons  de  trouver  pour  le 
soleil  serviront  également  pour  la  lune ,  et  on  connaîtra  les 
longueurs  des  cônes  d'ombre  qu'elle  projeté  derrière  elle 
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dans  l'espace  {*).  Cest  ainsi  que  Ton  a  calculé  les  rësultau 
suivans   qui  se  rapportent  aux  deux  cas    extrêmes  dans 


(*)  Relativement  k  la  lune ,  nommons^  /T ,  1/  et  p*  \eê  quantité 
«lue  nous  «TOUS  nomméea  R  ^  D,  p ,  relatÎTement  à  la  terre ,  c^eit- 
à-dire,  le  rayon  de  sa  surface,  le  diamètre  apparent  du  soleil  «t 
sa  parallaxe  borisontale.  Diaprés  la  formule  trouvée  dans  la  note  pré* 
c^nte,  la  longueur  du  cône  d'ombre  pure ,  projetée  derrière  la  lunt^ 

aura  pour  valeur  ^y  ;  mais  Ce  rîsulut  ainii  pré- 

nOïtA  9.  se  trouTerait  exprimé  en  parties  du  rayon  lunaire  A^  Pour  Patoir 
en  parties  du  rayon  terrestre ,  il  fitut  le  mettie  sons  la  forma  •   .  » 


-(^) 

-{v-'} 


Maintenant,  si  Ton  nomme  A  et  ^  l«s  distanças  du  folail  «t  da 
la  lune  a  la  terre,  on  aura 


D'c= 

■^■'■ 

-  P 

K 
A 

A 

A_*    ' 

fw 

oonséquenii 

ir 

-P' 

-{■^ 

—  P 

1} 

^     : 

A-/  ' 

or,  pmsqne  p  est  la  parallaxe  korispnulc  du  soleil  pour  la  terft, 
an  a  sinp  ^-^>  V^  con8é<ïucnt  A  == -jr^  î  de  même,  en 
nommant  P  la  parallaxe  horisonule  de  la  lune,  on  aura 

|,lement-^4r7"="p~y  «»'  «»  P«"*  '  «ns  craindre  d'er- 
ceur,  sùhfUtuer  les  rapports  de  cti  p«titi  arcs  à  eelui  de  leo»  sinus. 
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lesquels  la  lougJOeQr  du  côjoe  est  la  plus  jgp9ùAe  ou  I^i  plds 
petite  compar^tiveipent  à  la  xlîstance  à  la  terr«. 

DuTAftcm 

delalaae 

|à  la  tefrcu 

Soleil  péf igée.  iPdrallaxe  minimum,  •  • 
Dans  le  premier  cas  Fombrc  de  la  lune  atteindra  le  centre 


Aycc  ces  réductions ,  la  longueur  du  cône  d'ombre  p/ojetée  dernèra 
la  lune  aura  pour  expression 


H^) 


"    U  X    f  P-j 


(0  . 


le 


D'aprit  c«  que  l'(A  a  tu  'ikxa  k  {«jge  364  «  *'°  *  7  ~  <>>^7^  > 

on  a  ensuite  ,  dana  les  cbconstances  extrèméi  ^ue  noua  aTons  cob- 
■idéréea  dan*  le  texte 


Sflliài  apogie-  iPa^alIaze  axmnuun. 
Soleil  pàijjée.  Parallaxe  minimum. 


Ù 

/> 

583fi',3  , 
6o35",7 

<,6 

\)  ■"l."ff    ^T 


"Eu  substituant  cotdopn^  dans  )a  ioriaule  (t),  bn  aura  les  yalcurs  rap- 
portées dans  le  texte.  Quant  aux  distances  aorrespondautes  de  la  luoe , 

i? 
«primées  en  rayons  terrestres ,  on  les  déduit  de  la  formule  /  :=  — : — rr* 
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èe  h  têrr«  et  même  le  dépassera-;  datls  lis  second  ,  elle  n^at-« 
teindra  pas  même  sa  surface.  Ainsi,  quand  même  la  lune 
se  mouvrait  dans  le  plan  de  rëcliptique,  elle  ne  produirait 
pas  toujours  en  passant  derant  le  soleil  une  obscurité  totale 
en  quelque  point  de  la  terre  ;  car  les  variations  de  sa  dis- 
tance s^  opposent.  Son  effet  se  bornerait  alors  à  cacher 
une  partie  du  disque  du  soleil. 

.  86.  Pour  calculer  la  grandeur  des  éclij;)ses  de  lune  et 
leur  durée,,  il  est  nécessaire  de  connaître  le  diamètre  de 
l'émbre  terrestre  à  rendrait  où  elle  est  traversée  par  l*orbe 
de  la  lune.  C'est  ce  qui«sttpès^&cile;  cafr  so\iJig,jfLL'^ 
cette  orbite  supposée  circulaire',  le  demi-diamètre  apparent 
de  Tombre  vue  de  la  terre  à  cette  distance  a  pour  mesure 
Tangle  XTY?  qui  est  lui-même  égal  à  la  différence  des 
angles  TCL ,  TLA.  L'angle  TLA  est  le  demi-diamètre 
apparent  de  la  terre  vue  de  la  lune;  ou  en  d'autres  termes, 
c'est  la  parallaxe  hoiîsontaie  de  lîr  lune  à  l'instant  de  l'édipse. 
Quant  à  l'angle  '  TGL ,  on  vient  de  voir  qu'il  est  égal  a!i 
demi-diamètre  apparent  dif  soleil ,  moins  la  parallaxe  de 
cet  astre.  Ces  deux  atagïe»  éfàm  connus ,  l'angle  LTC\f  on  * 
le  demi--diametre  dfe  l'olttbye,  lie  sera  également.  Fôur  lé^ 
trouver  ,  il  suffit  d'ajouter  la  parallaxe  du  soleil  à  la  paral- 
laxe de  la  lune  ^  et  de  retrancher  de  la  somme  le  demirdia- 
znètre  apparent  àv^  soleil  (*). 

En  cakulatlt'  sa  valéulr  diaprés  celle  qute^^  nous  âvDns 
treuyée   précédemment   pour   la   plus    graiîde  parallaxe 


(^)  D'après  eitte  r^^,  ep  BOmntatlt  p  h  paraU^Xtf  ib  joUil,  P' 
^lle  de  la  lune,  <t  i>  le  cUamètt^  apparent  du  soleil  »  on  atu^ 

D 

Deœi-diaiàètrp  dr  Twlnre  pure  s:  P  -^  p  —  — • 
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de  la  lune  ,  pour  la  moyenne  et  la  plus  petite,  on  aura  le 
tableau  suivant  : 

Diamètre  de  T ombre  terrestre  à  la  distance  de  lu  lune* 

!  lune  apogée  . 13963*^,9 
lune  dans  sa  moyenne  distance.  iSSyy  ,5 
lune  périgée. 16791  ,1 

Soleil  dans  sa  C  lune  apogée .  14064  9  4 

distance       /  lune  dans  sa  moyenne  distance.  16478  ,0 
moyenne.      I  lune  périgée  • 16891  ,6 

ilune  apogée i4i6i  ^4 
lune  dans  sa  moyenne  distance.  iSSyS  ,0 
lune  périgée 16988  ,6 

Le  plus  grand  diamètre  apparent  de  la  lune  n^étant  que 
de  6207''  9  on  voit  qu'il  peut  toujours  être  compris  et  en- 
veloppé dans  l'ombre  terrestre,  qui  l'excède  m^me  de  beau- 
coup. Ainsi  toutes  les  fois  que  la  lune  traverse  le  centre  de 
cette  même  ombre ,  elle  doit  être  entièrement  éclipsée. 

Le  diamètre  que  nous  venons  de  calculer  est  celui  de 
l'ombre  projetée  par  la  masise  opaque  de  la  terre.  11  paraît 
que  les  couches  inférieures  de  l'atmosphère  absorbent  aussi 
assez  de  lumière  pour  porter  une  ombre  sensible ,  car  le 
diamètre  apparent  de  l'ombre  qui  se  déduit  des  observations 
est  toujours  un  peu  plus  grand  que  celui  que  nous  venons 
de  calculer.  On  évalue  ordinairement  cette  différence  à 
o%o3ip,  et  c'est  ce  que  les  instans  de  l'entrée  et  de  la 
sortie  de  la  lune  dans  l'ombre  paraissent  indiquer  avec  plus 
de  vraisemblance  ;  mais  cette  évaluation  n'est  qu'empi- 
rique. On  sent  même  que  le  plus  ou  moins  de  pureté  et  de 
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transparence  des  couches  inférieures  de  l'atmosphère  doit 
y  produire  accidentellement  des  variations  considérables  ; 
enfin  on  sent  que  cette  ombre  portée  par  l'atmosphère 
doit  aller  en  se  dégradant  dn  centre  à  la  circonférence 
comme  la  densité  de  l'atmosphère  elle-même ,  et  cette 
dégradation  jointe  i  celle  de  la  pénombre  doit  empêcher  que 
le  contour  de  Tombre  projetée  sur  la  lune  soit  jamais  bien 
terminé.  Quant  au  tems  que  la  lune  demeure  dans  l'ombre, 
il  dépend  de  la  différence  de  son  diamètre  k  celui  de 
l'ombre  ,  et  de  la  manière  dont  elle  la  traverse  en  vertu  da 
son  mouvement  horaire.  Kons  reviendrons  plus  loin  sur 
cette  détermination. 

A  parler  rigoureusement ,  la  terre  n'étant  pas  sphériquo 
son  ombre  ne  peut  pas  être  circulaire  ;  elle  doit  être  ellip- 
tique si  la  forme  de  la  terre  est  celle  d'un  ellipsoïde,  et  par 
conséquent  sa  largeur  projetée  sur  la  lune  ne  doit  pas  être 
la  même  dans  tous  les  sens.  Mais  la  limite  de  l'ombre  pure 
dans  les  éclipses  de  lune  n^est  pas  assez  bien  tranchée  pour 
que  Ton  puisse  apprécier  la  différence  de  ses  axes  par  l'ob^ 
servation. 

87.  Si  l'on  veut  calculer  de  la  même  manière  le  demi- 
diamètre  de  l'ombre  lunaire  à  la  distance  de  la  terre,  il  n'y  a 
qu^à  substituer  aux  données  dont  nous  venons  de  faire  usage, 
celles  qui  conviendraient  à  un  observateur  placé  dans  la 
ïune.  Ainsi  le  demi-diamètre  de  l'ombre  lunaire ,  pour  cet 
observateur,  serait  égal  à  la  parallaxe  du  soleil,  relative  à  la 
lune  ,  plus  la  parallaxe  de  la  terre,  moins  le  demi-diamètre 
apparent  du  soleil  vu  de  la  lune.  La  parallaxe  de  la  terre  n'est 
autre  chose  que  le  demi^iamètre  apparent  de  la  lune  vu 
de  la  terre.  On  a  donc  par  ce  qui  précède  toutôs  les  données 
dont  on  a  besoin.  La  formule  se  simplifie  lorsque  l'on  né- 
glige la  parallaxe  du  soleil  qui  n'a  sur  le  résultat  qu'une 
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influence  presque  nisensible,  puisqu'elle  n^y  prodloic  pas  une 
demÎHsecond^*  jiUrs  le  demi-ddamàire  «^  l'^mbr^  hmaira 
^$t  égal  à  l'excès  4^  dend-rdiamèt^  opp^tent^de  la  Ikm 
sur  le  demi-diamitFe  apparent  d»  soleil  (^). 

Si  Ton  f^^ii  le  calcul  daiis  Içs  çiroonstance^  le»  plus  favo- 


(*)   En  coTiflerTigit  les  d^nomûiatioiif  dont  i»ovi  aToos  fait  un^ 
flaos  la  npte  précëdenie  ^  %  parallaxe  luiuûre  4^  foleU  sera...  4^. 

f  "ïT  *   '^ ^  ^  lUwnètre  appaoeHr  au  utAàjk  rnàvk  in4nke  poôit 

fera  D  .  — 1  'Ainsi ,  en  nommant  iX'  le  4tfl^a^  ^W''*«>*/^ 

la  lunet  yn  de  Is  ten» ,  on  onni 
Pemi-divnètr^  de  rpmbre  lun^re  tu  de  la  lune 

cette  expnesnon  se .  mplifiem  ,  li  1^  ie*  n^ipelle  q«^  dîvi«nt  Ir 
dçmi-diamètre  apparent  d^un  astre  par  sa  paraUaxe  boisaonti^  on  a 
le  rapport  de  son  rayon  au  rayon  de  la  terre  ^  proportion  ^  a  M 
Remontrée  page  255  dn  I**.  Urre.    En  appllipiant  ce  résulut  à  la 

R  BT 

lune ,  on  aura  donc  — —-  =ï  ^rr»    Si  l'on   substitue,  cette   Taleft» 
R  aP 

R 
^  —  dans  la  formule  précédente ,  on  trouvera ,  aprH  queltpies  rér 

^uctions , 
demi-diam*  de  l'-ombrc  lunaire  Tn  de  la  lune  =:  '   •  ^ 

^nivant  les  données  dont  nons  avons  £iit  va^^.,  on  a 

jr  D 

—  =  5io4'%  — i  33  a9rr,i5  ^P  s?  i«,i5i58,  /t^s:  î^,6, 
«e  çpii  donna 
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fiables  i  la  longueur  c|«  Tombre  qui  sont  cettes  oii  le  soliril 
f  st  apagée  et  la  lune  périgpée  dan*  sa  plus  petite  dutance ,  on 
trouve  que  le  demi-diamètre  de  l'ombre  lunaire  vu  de  la 
lune  est  égal  à  iQG''  ;,  le  demi-diamètre  apparent  de  la  terre 
à  cette  même  distance  est  ég^l  à  la  pâ^Uaxc  horisonule  de 
la  lune  au  mibne  instant,  c'cst^-»-dire  à  x%  i38S8.  Ainsi  dans 
ces  circonstances  qui^ontles  pluarfavorables^  la  longueur  de 
Tombre  lunaire  est  à  celle  du  disque  de  la  terre ,  comme 
186  est  à  II 386,  ou  comme  i  à  Gi^A^c'est-^h^re  qu'elle  ne 
couvre  pas  la  soixante  et  deuxième  partie  de  la  largeur  de 
Vhémispbère  terrestre.  On  conçoit  que  dans  des  circons* 
tances  moins  favorables  la  largeur  de  l'ombre  serait  moindre 
encore;  elle  deviendrait  nulle  si  le  diamètre  apparent  de  la 
June  vu  de  la  surface  de  la  terre,  était  justement  ëgal  au  dia- 
mètre apparent  du  soleil ,  et  négative  s'il  était  plus  grand. 
Dans  le  premier  cas ,  la  pointe  du  cône  d'ombre  atteindrait 
seule  l'observateur  placé  sur  la  terre  ;  dans  le  second,  eHe 
fie  parviendrait  pas  jusqu'à  lui. 

Mais  elle  pourrait  atteindre  encore  d'autres  observateurs 
situés  différemment  sur  le  globe  terrestre  ;  ca^  e^  raison  de 


.  =  iS5",55 ,    et =r  i,ooa556  l 


par  coBsë^uclU 


(^) 


'/^ 


=  i85",78  i 


c^est  la  valeur  que  nous  ayons  donnée  dans  le  texte.  Le  demi-diamètrt 
apparent  D"  le  tpeave ,  en  multipliant  la  parallaxe  P  par  le  rap- 
port connant  0,2762  qui  est  presque  ëgal  à  -j^.  On  voit  que  le  demi- 
diamètre  de  rofe|]âk«  de?iem  négatif  quand-  £^' surpasse  />",  d'où  il 
suit  qu'il  ne  peut  pas  y  avoir  d'éclipsé  aVet  obscurité  totale  si  U 
diamètre  apparent  dt  la  1ud(|  w  êurpasst  fHU'  celui  tiu  soieiL 
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cette  situation  même ,  ils  se  trouvent  plus  on  moins  éloi- 
gnés àe  la  lune*  Ceux  qui  la  voient  à  Phorison ,  par  exemple, 
en  sont  plus  éloignés  d'environ  ^,  que  ceux  qui  la  voient  ao 
zénith ,  le  diamètre  apparent  de  la  lune  sera  donc  aussi 
plus  petit  de  ^  pour  les  premiers  que  pour  les  derniers;  et 
comme  l'effet  de  ces  différentes  positions  est  insensible  sur  le 
diamètre  apparent  du  soleil  à  cause  de  l'énorme  distance  de 
cet  astre ,  il  s'ensuit  que  pour  les  uns  le  diamètre  apparent 
de  la  lune  pourra  être  moindre  que  celui  du  soleil,  tandis 
que  les  autres  le  verront  plus  grand.  Les  premiers  ne  seront 
pas  atteints  par  le  cône  d'ombre,  les  seconds  y  seront 
plongés.  On  voit  donc  qu'à  ces  limites  la  position  de  l'ob- 
servateur devient  fort  importante  ,  puisqu'elle  peut  le  faire 
entrer  dails  l'ombre  ou  l'en  faire  sortir  par  le  seul  change- 
ment de  la  parallaxe  de  hauteur  :  nous  reviendrons  plus 
loin  sur  ces  considérations.  Pour  le  moment  nous  nous  bor- 
nerons k  remarquer  que  le  plus  petit  diamètre  apparent  du 
soleil  étant  de  5836^,3 ,  et  celui  de  la  lune  dans  la  moyenne 
distance  étant  de  Sjç^j^' ,  plus  petit  que  le  précédent ,  il  ne 
peut  déjà  pas  y  avoir  d'obscurité  totale  à  cette  limite ,  et  à 
plus  forte  raison  il  n'y  en  aura  jamais  quand  la  lune  sera 
au-delà  de  sa  moyenne  distance  à  la  terre.  Nous  voyons  de 
plus  qu'à  cause  du  peu  de  largeur  de  l'ombre  lunaire ,  il 
n'y  a  jamais  qu'une  très-petite  portion  de  l'hémisphère 
terrestre  qui  puisse  se  trouver  plonger  dans  cette  ombre; 
que  souvent  même  l'ombre  n'atteint  pas  la  terre ,  et  que 
par  cette  double  raison  les  éclipses  de  soleil  doivent  être  dans 
chaque  lieu  beaucoup  plus  rares  que  les  éclipses  de  lune  f 
ce  que. l'expérience  confirme. 

68.  Jusqu'ici  nous  n'avons  considéré  que  l'ombre  pure  ; 
déterminons  maintenant  la  limite  de  la  pénombre.  Soit  y^£% 
^^*  7?  ^^^  droite  tangente  aux  bords  opposés  de  la  lune 
et  du  soleil ,  XX'  représentant  l'orbe  de  la  lune  ,  l'angle 
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XTCscra  la  distance  de  la  pénombre  à  Faxe  CT.  Or  cet 
angle  étant  extérieur  au  triangle  CTL\  est  égal  à  lasomme 
des  deux  intérieurs  TV  O  ,  TOÎJ  qui  lui  sont  opposés. 
Le  premier  de  ceux-ci  est  la  parallaxe  horisontale  de  la 
lune;  le  second  est  égal  à  C AT '\'  C'TA,  c'est-à-dire 
à  la  parallaxe  du  soleil  plus  au  demi-diamètre  de  cet  astre 
vu  de  la  terre  ;  par  conséquent  Pangle  CTL'  ou  le  rayon 
extérieur  de  la  pénombre  terrestre ,  est  égal  à  la  somme  des 
parallaxes  du  soleil  et  de  la  lune ,  plus  le  demi-diamètre 
apparent  du  soleil  (*). 

En  retranchant  de  ce  résultat  le  demi-diamètre  de  l'ombre 
pure ,  on  aura  la  largeur  de  la  pénombre^  Ce  demi-dia- 
mètre est  égal  à  somme  des  parallaxes  du  soleil  et  de  la 
lune  moins  le  demi-  diamètre  apparent  du  soleil  ;  par  con- 
séquent ,  la  largeur  de  la  pénombre  est  exactement  égale 
au  diamètre  apparent  du  soleil. 

89.  Si  nous  voulons  calculer  par  les  mêmes  principes  la 
largeur  de  la  pénombre  projetée  par  la  lune  sur  la  terre 
dans  les  éclipses  de  soleil ,  '  rien  n'est  plus  facile  ;  il  n'y 
a  qu'à  substituer  dans  les  considérations  précédentes  les 
données  relatives  à  la  lune  ,  aux  données  relatives  à  la 
terre.  Par  ce  moyen  le  rayon  extérieur  de  cette  pé- 
nombre ,   sera  égal  à  la  somme  des  parallaxes  du  soleil  et 


(*)  Ainsi  en  nommant ,  comme  dans  la  note  précédente  ,  P  la 
parallaxe  de  la  lune ,  p  celle  du  soleil ,  D  le  diamètre  apparent  du 
soleil  à  Tinsiant  de  Fëdipse ,  on  aura 

D 
Dist.  du  centre  de  l'ombre  pure  à  l'extr.  de  la  pénomb.  =  P-h  f>  +  — î 

noua  aTons  eu  tout-à-l'heure 

Z> 

Demi'diamètK  de  Fombre  pure =:P-4-^— — • 

9 

Différence  de  ces  yaleurs  ou  largeur  de  la  pénombre  =  P» 
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èû  la  terre,  du^ineiitées  dn  demi-dî^mèlre  aj^parenjt  àv^ 
soleil  :  ces  diamètres  et  ces  parallaxes  étant  supposée  cal- 
culés pour  la  lune  Ç^).  Si  l'on  veut  négliger  W  paral- 
laxe du  soleil ,  la  formule  se  simplifie,  et  le  rayor^  extérieur 
de  la  pénombre  lunaire  vue  âe  h  luné  devient  égal  à  la 

rr  -  -.      .     .i..  -.  ■  .     -_ 

(*)  En  coBserVant  toujotirs  nos  ^ptétéikmtiàéùamiBsàiotia  ,  le  demi- 
diamètre  de  la  péaomhre  lunaire  tu  de'  la  lupc  ^ni 

D"       pR        P  D.P  ir         U' 

1-  =- —  *  •- — : —  «^  — ,   !■     ■  .  >    ctcomme-  --r^  =  — jt-  >    lei 

\   y ,p 

deux  premiers  termes  se  réduircJnt  à     ,  »  de  sorte  que  Ton  aur^ 

{IT-^D)     P 

demi-diam.  de  la  péncnob.  \\ai*  vue  de  la  luû*e  ^=S"  ■  "'  ■ — **-  •     '  ""  > 
nous  ayons  trouTé  tout-à-Flieurç 
Demi-diam.^romhifcluniMreTue'drlahiiw  ==i  — ^ — '-  ^^      V 

retranchant  ces  expressioiis  l'ttW  de  Faiittfe,  on  aura  1^  latgenr  de  la 

D  ,P 
péÉiodibre  ludairér*    '    "  "**  » 

dans  le  cas  où  le  soleil  est  apogée  et  la  lunepéf  igée  dans  sa  plu»  cctota 
distance  j  on  a ,  comme  on  Ta  vn  tout-à-rheure 


a  a 

de  la  on  tire 

Le  demi-diamètre  apparent  de  la  terre  vu  de  la  lune  est,  dans  les  mêmes 
circonsunccs ,  1 1385,  puisqu'il  est  représenté  parla  paraliax^  horisontaU 
de  le  luue  j  ainsi ,  dans  les  circonstances  les  plus  favorables ,  la  pénombre 
lunaire  couvre*  iln  peti  plus  de  là  moitié  dii  disqiie  de  la  terre. 
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sotnme  des  demUdiam^tres  apparens  du  );oleU  et  de  la  lune 
vus  de  la  terre.  11  faut  ajoqter  à  c^tte  aosime  14//  pour  avoir 
^afd  à  la  parallaxe  du  soleil.  Quant  à  la  largeur  totale  dé 
la  pénombre  lumtîre  vue  de  la  lune ,  elle  est  égale  au  dia* 
xpètre  apparent  du  soleil  vu  aussi  -de  la  lune  ,  c^est-à-<lire  à 
,ce  diamètre  vu  de  la  4«rre  et  at]^gmenté  À  fort  p^i  près  dé 
i^''  3i  cau^e  du  rapprochement. 

90.  Dans  ce  qui  précède  ,  nous  n^aVons  point  eu  égard 
dux  réfractions  que  les  rayons  du  soleil  subissent  en  travers 
sant  l'atmosphère  de  la  .terre.  Il  faut  maintenant  détermine^ 
les  changemens  que  cette  atmosphère  apporte  dans  les  résul- 
tais que  nous  venoiis  d'obtenir. 

Lorsqu'on  fait  abstraction  de  l'atmosphère  ,  la  lipûte  d<e 
l'ombre  pure  est  détei:pair.éje  par  lejçayoïa  qui  touche  IcSi 
tK>rdè  extérieurs  ^e  1^  terre  et  du  solej:l.  JL'if^tersectfon  de  ce 
rayon  avec  1^  lîgn^  des  centres,  est  alç^rs  Je  sommet  d^ 
l'ombre.  Mais  si  l'pn  a  égai'd  à  l'atmosphère  ,  les  choses  no 
se  passent  plus  de  la  même  manière,  h^  x^jon  l^ifiinà\i% 
Venu  du  bord  e^xtérie.ur  du  splçil  tar)g<*^id.lemeii^  à  la  terorc 
ne  reste  pps  reçtUigne  ;  il  sçcpurie  exi  entrant  daps  l'atmos- 
phère ,  et  à  sa  sortie  ij  s^  repUe  dpxrièxfi  la  terrp,  àt  ma- 
nière à  couper  l'axe  de  l'oimbre  l>ç;AVÇP^p  plus  près. de  la 
terre,  et  par  ce  i:^oyfinJe  sûmwet  de  l'ombre  pure  e^ 
moins  éloigné.  ConsWétpn?  4a4;^s.J^^»  Ç  un  pareil  r^you 
venu  du  bord  A  du  ^cj.eil^  ^  ^ouçbfurt Ja  ^erre  quclq^ 
part  en  B.  Si «J  est  le  p?nU:ç4u  sjplçU^  T  x:Ql^i  4'i  l^  <ferrpt 
le  rayon  réfracté  ir^  cojspejr  la  Ijgniî  ^îf  quelqf^e  parten  Q  , 
mais  loujoviT?  plus  loin  de  T qu'il  >i?'^urait  lait  s'il  fut  resté 
rectiligne,  Cp^sidérons  lyi^ntcnçmttiii  ap^e  pojntdv  di*q?«. 
du  soleil  tçl  que  -4'.  Parmi  Jtpus  les  «ayons  lumineji,^. 
ernanés  de  ce  point ,  il  y  gn  aura  pareillement  un  qui  irai, 
«'engaget  dans  rat^osphèfe  ip  l|i  terre  f  de  manière  à  aUer 
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toucher  sa  ^tirface  dans  un  point  jB'  différent  de  B.  Aprèl 
se  recourbant  derrière  la  terre,  il  ira  couper  l'axe  de 
l'ombre  quelque  part  en  0'  dans  un  point  plus  éloigné  de 
la  terre  que  le  point  O,  Comme  on  peut  en  dire  autant  de 
tous  les  points  du  dis(|ue,  il  s'ensuit  que  tous  ces  points, 
même  l'autre  extrémité  A'"  du  diamètre  ^  'enverront  par 
réfraction  des  rayons  lumineux  de  l'autre  côté  de  la  terre  à 
des  distances  inégales ,  de  manière  i  repartir  toute  l'image 
du  disque  depuis  0  jusqu'en  0'",  de  même  qu'une  lentille 
de  verre  disperse  les  images  des  objets  en  les  transmettant 
par  réfraction. 

Les  choses  étant  dans  cet  état ,  s'il  arrivait  qu'un  ob- 
servateur fût  placé  en  O,  ou  un  peu  au-delà  de  ce  point 
sur  la  ligne  TO'",  il  est  clair  qu'il  ne  serait  pas  tout-à- 
fait  dans  l'ombré;  car  il  commencerait  à  voir  par  ré- 
fraction 'le  bord  extérieur  A  du  soleil ,  qui  lui  paraîtrait 
entourer  la  circonférence  du  disque  de  la  terre  comme 
un  anneau  lumineux.  S'il  s'éloignait  davantage,  par  exem- 
ple, en  O',  il  verrait,  de  cette  manière ,  les  rayons  venus 
du  point  A'  ;  mais  en  outre  il  verrait  aussi  tout  l'inten'alle 
A^A ,  non  plus ,  à  la  vérité ,  par  des  rayons  t^ngens  à 
la  surface  de  la  terre  ,  mais  par  des  rayons  qui  passeraient 
plus  haut  dans  l'atmosphère.  S'il  s'éloignait  davantage , 
Panneau  lumineux  augmenterait  de  largeur.  Enfin  en 
se  plaçant  au  point  O^^  sur' le  rayon  venu  du  bord  inférieur 
du  disque,  il  verrait  lé  dis(}ue  entier  du  soleil  autour  de  la 
surface  de  la  teri*e.  Arrivé  à  cette  limite,  et  l'observateur 
s' éloignant  encore ,  il  ne  pourra  plus  recevoir  de  rayons 
lumineux  tan  gens  à  la  terre,  puisque  le  centre  du  soleil 
est  supposé  finir  eii'-^^,  mais  il  en  recevrait  de  pareils 
des  points  du  ciel ,  situés  au-dessous  de  A"^  dans  la  figure  ; 
par  conséquent  Panneau  lumineux  s'éloignerait  de  la  cir- 
conférence de  la  terre  ,  et  serait  remplacée  par  l'azur  du 
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t.vt\,  Jttsqu*ici  '  Tobservateur  est  supposée  dans  le  cône 
<!^ombre  pure  ,  et  par  conséquent  toutes  les  portions  du 
disque  du  soleil  qui  lui  deviennent  visibles,  ne  pouvant 
l'être  que  par  réfraction ,  seront  totalement  concentrées 
clans  Tespace  occupé  par  Tatmosphère  de  la  terre.  Mab 
à  une  plus  grande  distance  encore,  l'observateur  sor- 
tant tout-à-fait  du  cône  d'ombre  pure  ^  formé  par  ks 
rayons  extérieurs ,  il  commencerait  à  voir  le  bord  du 
soleil  directement  et  sans  réfraction  ,  tandis  que  les 
rayons  qui  lui  arriveraient  de  l'intérieur  du  disque,  traver- 
seraient encore  i'atmospbère  ^  et  seraient  encore  ré-* 
fractés. 

91.  Il  est  très -facile  de  déterminer  exactement  ces 
diverses  limites.  Pour  cela  considérons ,  Jig.  9,  un  rayon 
SB  paru  du  bord  du  soleil ,  et  rasant  la  surface  terrestre, 
La  courbe  décrite  par  ce  rayon  autour  de  la  surface  de  U 
terre ,  supposée  sphérique ,  sera  symétrique  de  part  et 
d'autre  de  cette  surface  ;  et  si  sa  direction  est  iTlorsqu'il 
entre  dans  l'atmosphère,  et  VO  lorsqu'il  en  sort,  les 
angles  BTI^  BTI  fortnés  par  ces  directions  avec  la  tan- 
gente rP,  seront  égaux  entre  deux.  Or,  l'angle  BTI  ou 
DTS  est  à  fort  peu  près  égal  à  DBS^  ou  à  la  réfracfli 
tioii  horisontale ,  parce  que  le  point  /  étant  fort  peu 
élevé  au-dessus  du  point  B;  les  lignes  5*/,  SB  menées 
de  ces  deux  points  au  soleil  sont  presque  parallèles  (*)• 
Ainsi  l'angle  BT'I  est  aussi  à  fort  peu  près  égal  à  la 
réfraction  horisontale  ;  par  conséquent,  l'angle  Slt^ j 
qui  exprime  l'inflexion  du  rayon ,  est  égal  à  JBT/,  plu» 
BT'ly  ou  au  double  de  cette  même  réfraction. 


(*)  Noii»  avons  ^jonné  la  démonstratiou  d«  cttte  proposition  dans 
la  nou  4  du  I«'.  Hvrt ,  page  4^*9- 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


^4^  Jlé^HôiïbMiB 

92.  bb.  jf^eut  donc  regarder  T^et  de  raiiiias{À(fë 
comme  augmenUnt  de  cette  quatnité  le  deihi-diaraètré 
-appâtent  dii  soleil  ;  car  une  fois  tottis  de  l'atmosphère  ^ 
les  rayolfis  lùmineiiK  cJDtntinuent  leur  marche  en  ligne 
droite  ^  de  i«éme  que  s'ils  avaient  été  Imcés  primitivement 
Jaos  cette  dirtcuon  ;  et  le  rayon  SBO  ,  par  oieinple  ; 
éma^é  du  hord  svpériénr  S  du  viat  soleil ,  arrive  en  0 
6ur  Taxe  9  comme  s'il  venait  du  bord  supérieur  d'un  soleîl 
^ctif  dont  te  demi-diamètre  eKoédifârait  le  véritable  d'une 
ijUantité  égalé  à  l'angle  t^IS.  On  voit  donc  que ,  pout 
trouver  la  distance  du  sommet  du  cône  d'ombre  pure  au 
fccntre  de  la  terre,  en  ayant  égard  à  la  force  réfringente 
de  l'atmosphère,  il  suffit  d'augmenter  lé  demi-diamètre  du 
soleil  du  doublé  de  la  réfraction  horisontale ,  et  l'on  pourra, 
avec  cette  seule  fcbrréction,  employer  les  formules  que  nous 
'avons  trouvées  plus  haut.  Si  ,  au  lieu  de  considétér  le  rayott 
SB  comme  venant  du  bord  extérieur  du  soleil,  on  le  sup- 
pose parti  d'un  point  quelconque  du  disque  de  cet  astre  j 
^tué  à  une  distance  connue  de  son  centre  ;  en  substituant 
tette  distance  au  demi-diamètre  du  soleil ,  on  aura  l'éloi— 
gnemént  de  la  terre  auquel  cette  partie  du  soleil  com-^- 
mence  à  paraître.  On  connaîtra  ainsi  sticcessivement  les 
zones  qui  deviennent  visibles  pour  chaque  éloignement  ('^)i 


•  (*)  Si  Toh  désigne  p»r  r  la  réiraetioii  horisontale  en  oonftervànt  tOutèi 
kt  aunes  déaomkiàtKOiis  dont  noua  arrons  &it  jusqu'à  présent  vsase  ^ 
on  aura  , 

il 

iHst.du  Éohim.  de  romb.  au  centre  de  la  terre  — '    '"^  />  "   '  ' ' T" 

c'est  la  formule  de  la  page  4^3 ,  où  Ton  a  substitué  —  -4-  a  r  à  la  pla«# 
de  •  On  aura  de  plot 
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■    C'est  ainsi  qac  l'on  a  calculé  la  table  suivante  ,   où  le$ 
distances  sont  exprimées  en  rayons  terrertrcs. 


Limbe  du  0  commence  h  paraître 

Ud  quart  du  0  it  la  eîroonf.  de  la  terre. . . . 

Hoiiié  du  disqu>-  du  0  h  la  cire,  de  la  'erre . 

Trois  quarts  du  disq.  du  0  h  la  cire,  de  la  t, 

Disque  entier  du  0  ài  la  surface  de  la  terre. 

Azur  du  ciel  ^al  an  quart  du  diitqae  du  0  ^ 
entre  le  0  et  la  circonférent  e  de  la  terre. . 

Aznr  ducicl  égal  h  la  moitié  du  disque  du  0  , 
entre  le  0  et  la  cireoiiltrence  de  la  terre . 

Azur  du  ciel  égal  aux  trois  quarts  du  disque  do 
0 ,  entre  le  0  et  la  circonf.  de  la  terre. . . 

Bord  extérieur  du  0  commence  k  être  visible 
directement 


0 

Périgée. 


013Ut.j     0 
moyen    Apogée* 


46,674 
5a,a36 
59,316 
68,a83 

Bi,499 
100,190 

iSoyifo 

185490 


4^,01 3 
46  5oa 
Ô2,al>6 
59,820 
,69,ia5 

82^44 
ioi,56o 
1 3 1,570 
199,5^,0 


41,842 
46408 
5a,a35 
60,3 17 
69,645 

82,898 

103,980 

1 3^,840 

198,300 


La  plus  petite  distance  de  la  lune  à  la  terre  ,  est  de 
55,916 ,  comme  nous  l'avons  vu  pag.  862.  Ainsi,  dans 
les  circonstances  les  plus  défavorables,  même  au  centre 


Bajon  extérieur  d{fe  U  pénombre. 


P-^p-h h  ar> 


Demi-diamètref  de  Tombre  pore  à  la  diatance  de  la  lune 

D 
zsP-^p — — —  a;- 
a 

Si  l'oi^y^ut  entendre  par  —  la  distance  d'un  point  quelconque  du 
/ 
disque  jf^^  ^q}^^  ^  son  centre,  on  trouTcra,  par  la  première  fomitule  , 

*5Î 
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de  l'ombre,  un  observateur  placé  dans  la  lune  verrait, 
encore  ,  par  réfraction ,  les  trois  quarts  du  disque  du 
soleil,  à  travers  l'atmosphère  de  la  terre.  On  ne  doit 
donc  pas  s'étonner  si  la  lune,  dans  les  éclipses,  paraît 
colorée  d'une  lumière  rougeâtre  ;  elle  nous  paraîtrait  bien 
plus  lumineuse ,  si  l'action  absorbante  de  l'atmosphère 
n'affaiblissait  pas  cette  lumière  dans  une  énorme  pro- 
portion. 

93.  Jusqu'ici  nous  avons  supposé  la  lune  placée  exac- 


D 

la  distance  où  ce  point  commence  à  être  vu.  Ainii ,  en  faisant  —  =  o  , 

on  ^ura  la  distance  où  le  centre  du  soleil  commence  à  paraître  par 
réfraction  à  la  sm-Eicc  de  la  terre  5  on  fera  ensuite  —    négatif  pour 

ayoir  les  points  opposés  du  disque*  Au  bord  opposé  on  fera 

D 

— '  =  —  I  diamètre  apparem  du  soleil , 

et  ensuite  en  laissant  toujours  —  négatif,  on  le  fera  plus  grand  qa^ 
ce  demi-diamètre.  On  aura  ainsi  la  distant  où  les  points  situés  au- 
delà  du  disque  deviennent  visibles  par  des  rayons  tangens  à  la  surfece 
de  la  terre.  C'est  de  cette  manière  que  Ton  a  calculé  la  table  l'appor- 
tée dans  le  texte  j  elle  est  tirée  de  l'ouvrage  de  Dionis  du  Séjour , 
sur  les  Mouvemens  célestes,  pag.  661. 

Si  Ton  veut  savoir  quelle  est  la  partie  dif  disque  du  soleil  qui  serait 
ainsi  visible  par  réfractiou ,  pour  un  observateiTC  pls^cé  dans  la  lune  à 
une  distance  donnée  de  la  terre,  il  n'y  aurait  q,^  calculer  la  valeur 
de  la  paraUaxe  P  pour  cette  distance ,  et  ensuiteS^**®''  »  ^^^  *• 
demi-diamètre  de  lombre,  c'est-à-dire,  Êiire  n 

D  D  \ 

P-¥p~^  —  —  3r=ro>      ce  qui  donne — = /^  t?*"  Z' "~  ^'' 

r\  *  \ 

Cette  valeur  de  —  étant  soustraite  du   demi-diamètiv   app!*«rt»**  *" 


soleil ,  k  reste  sera  la  portion  visible. 
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tement  dans  l'axe  de  l'ombre  terrestre.  Elle  se  trouverait 
effectivement  sur  cet  axe  dans  chaque  opposition  ,  si  clic 
se  mouvait  sur  l'écliptique  ;  mais  comme  elle  s'élève  tan- 
tôt au-dessus  de  ce  plan,  et  tantôt  s'abaisse  au-dessous^ 
à  cause  de  l'inclinaison  de  son  orbite,  il  peut  arriver 
qu'elle  n'entre  qu'en  partie  dans  Tombre  de  la  terre ,  ou 
qu'elle  l'effleure  seulement  par  -son  bord ,  ou  enfin  qu'elle 
passe  tout-à-fait  au-dehors  «ans  l'atteindre.  Dans  le  pre- 
mier cas ,  l'ëclipsc  est  partielle  ;  dans  le  second  ,  elle 
prend  le  nom  à^appuhe.  On  appelle  éclipses  totales  celles 

'  où  la  lune  se  plonge  toute  entière  dans  l'ombre  ,  et 
centrales  celles  où  son  centre  coïncide  avec  l'axe  même 
du  cône.  Nous  déterminerons  bientôt ,  par  le  calcul  ^ 
les  circonstances  dans  lesquelles  ces  divers  phénomènes 
peuvent  arriver. 

94.  De  même ,  dans  les  éclipses  de  soleil ,  on  distingue 
les  éclipses  partielles  ,  lorsque  la  lune  cache  seulement 
une  partie  du  disque  du  soleil  ;  les  éclipses  totales^  lorsque 
la  lune  cache  entièrement  le  disque  ;  les  appulses^  lors- 
qu'elle le  touche.  On  appelle  aussi  éclipses  annukdres  ^ 
celles  où  la  lune  se  projeté  entièrement  sur  le  disque 
du  soleil ,  qui  la  déborde  de  toutes  parts  ,  comme  un 
anneau  lumineux.  Enfin  on  appelle  éclipses  centrahs , 
celles  dans  lesquelles  l'observateur  se  trouve  au  centre 
de  l'ombre  ,  sur  la  ligne  qui  joint  les  centres  de  la  lune  et 
du  soleil. 

D'après  ce  que  nous  avons  vu  plus  haut ,  sur  le 
peu  de  largeur  de  l'ombre  lunaire  comparativement  au 
disque  terrestre  ,  il  est  évident  que  les  éclipses  totales  de 
soleil  ne  peuvent  être  que  locales  et  de  peu  de  durée  , 
tandis  que  les  éclipses  de  lune  sont  universelles  pour 
tous  les  points  de  l'hémisphère  terrestre  qui  ont  la  lune 

-sur  l'horison  au  moment  de  l'éclipsé  ,    et  peuvent  à  cause 
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de  la  grandeur  de  l'ombre  terrestre  ^   durer  beaucoup  ping 

longtems. 

.95.  Les  éclipses  totales  de  soleil  sont  extrêmement 
remarquables  par  les  ténèbres  qui  les  accompagnent ,  et 
qu'elles  portent  successivement  sur  tous  les  points  de  la 
terre  où  l'ombre  de  la  lune  peut  atteindre,  précisément  . 
comme  on  voit  l'ombre  d'un  nuage,  emporté  par  les 
\(ents  ,  parcourir  les  montagnes  et  les  plaines ,  et  leur  dé- 
rober ,  pour  quelques  in^tans,  la  lumière  du  soleik 

L'obscurité  qui  accompagne  les  éclipses^  est  très^ro- 
fbnde  ;  elle  le  paraît  encore  plus  à  des  yeux  qui  sortent  de 
la  clarté  du  jour  ;  aussi  remplit'^elle  les  animaux  de  frayeur. 
Le  ciiel  parait  tout-^à'-coup  comme  dans  une  nuit  obscure  ; 
les  étoiles  se  montrent  dans  tout  leur  éclat,  et  l'on  apper- 
çoit  autour  de  la  lune  une  sorte  d'auréole  pâle  et  blan- 
châtre,, que  l'on  croit  être  la  lumière  zodiacale,  ou  l'at- 
mosphère du  soleil.  Cette  obscurité  peut  durer  cinq  minutes 
dans  les  circonstances  les  plus  favorables  (^.  Le  premier 
rayon  du  soleil  qui  s'échappe ,  la  dissipe^  en  s'élançant 
comme  un  trait. 

(*)  Cctu  propositioB  wra  proa^ée  plut  bas  pur  le  calcul. 
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CHAPITRE    XT. 

Manière  de  calculer  les  citconstances  des 
Écluses  de  Lune. 

96.  Nous  allons  maintenant  montrer  comment  on  peujt 
déterminer,  par  le  calcul ,  toutes  le^  circonstances  des 
éclipses.  Nous  commencerons  par  les  éclipses  de  lune  , 
qui,  étant,  indépendantes  des  parallaxes,  sont  beaucoup 
plus  faciles  que  les  éclipses  de  soleil. 

Supposons  qu?à  L'instant  de  U opposition ,  le  point  T, 
fig.  vo ,  représente  le  centre  de  l'ombre  terrestre.  Soit 
ET  L'écliptique,'  TP  le  cercle  de  latitude  sur  lequel 
la  conjonction  arrive  ;  désignons  par  L  le  centre  de  la 
lune  qui  se  trouve  alors  sur  ce  cercle  ;  et  enfin  soit  LN 
son  orbite  inclinée  à  Pécliptique.  En.  vertu  du  mouve-* 
ment  du  soleil  dans  l'éclip tique ,  le  centre  de  l'ombre 
terrestre,  toujours  diamétralement  opposée  à  cet  astre, 
se  meut  comme  lui  et  avec  la  même  vitesse ,  d'occident 
en  orient ,  c'est-à-^dire ,  de-  N  vers  E.  Pendant  ce  tems , 
le  centre  de  la  lune  se  meut  aussi ,  d'occident  en  orient , 
sur  son  orbite,  c'est-à-dire  de  JV"  vers  E'.  Les  vîtesses  de 
ces  deux  mouvemens  sont  données  par  les  tables  astro* 
nomiques.  Il  s'agit  de  déterminer ,  d'après  ces  données , 
l'instant  où  les  deux  cercles  ,  qui  représentent  la  lune 
et  l'ombre,  se  rencontreront  soit  avant  la  conjonction^ 
soit  après. 

Cette  recherche  se  simplifie  beaiKoup,    en  considérant 
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que  la  distance  apparente  des  centres  de  la  lune  et  de 
l'ombre  ,  pendant  la  durée  de  l'éclipsé,  étant  nécessairement 
fort  petite,  peut  être  considérée  comme  rcctiligne,  et 
que  l'on  peut  regarder  aussi  les  différences  de  longitude 
et  de  latitude  de  ces  centres,  comme  de  petites  lignes 
droites  parallèles  ou  perpendiculaires  à  l'écliptique  ;  de 
sorte  que  le  mouvement  dés  deux  centres  peut  être  censé 
rapporté  à  des  coordonnées  rectangulaires  a?  et  r ,  les 
premières  prises  sur  l'écliptique  NE ,  les  secondes  sur 
le  cercle  de  latitude  qui  passe  à  chaque  instant  par  le 
centre  de  l'ombre. 

La  durée  des  éclipses  de  lune  est  toujours  assez  courte 
pour  que  le  mouvement  du  soleil ,  et  par  conséquent  celui 
de  l'ombre  dans  l'écliptique,  pendant  l'intervalle,  puisse 
être  considéré  comme  uniforme.  On  peut  considérer  aussi 
comme  uniformes  les  mouvcmens  de  la  lune  en  longi- 
tude et  en  latitude  ,  au  moins  dans  une  première  ap- 
proximation. Avec  cfis  modifications,  le  problème  n'offre 
aucune  difficulté. 

97.  En  effet,  soient  T  ^  L'  deux  positions  simultanées 
de  l'ombre  sur  l'écliptique  et  de  la  lune  sur  son  orbite , 
à  un  instant  quelconque  avant  ou  après  l'opposition: 
Puisque  l'on  connaît  les  vitesses  de  la  lune  et  de  l'ombre 
tant  en  longitude  qu'en  latitude ,  on  aura  aussi  pour 
ce  même  instant  les  valeurs  de  TF'  et  P^L\  qui 
expriment  les  mouvemens  relatifs  du  centre  de  la  lune 
par  rapport  au  centre  de  l'ombre.  La  somme  des  carrés 
de  ces  lignes  donnera  le  carré  de  X'  V  ,  c'est-à-dire  ,  de 
la  distance  des  centres,  car  le  triangle X'P' T'  est  rectangle 
en  P'.  D'après  la  valeur  de  cette  distance  on  connaîtra 
si  l'éclipsé  est  commencée  ou  non  ;  et  en  formant  l'ex- 
pression analytique  de  cette  valeur  pour  un  tems  quel- 
conque ,    il  est  facile  de    déterminer  l'instant  précis  de 
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chacune  <îes  phases  de  l'éclîpse.    Il  suffit  pour  cela  de 
résoudre  une  équation  du  second  degré. 

Ces  résultats  n'ont  lieu  qu'en  supposant  les  meuve- 
mens  du  soleil  et  de  la  lune  uniformes.  Si  l'on  veut  atteindre 
la  dernière  exactitude  ,  il  faut  ne  les  regarder  que  comme 
une  première  approximation.  Puisque  l'on  connaît  ainsi  à 
très-peu-près -l'instant  de  chaque  phase  ,  on  prendra  cet 
instant  pour  origine  des  tems,  et  ayant  calculé  par  les 
tahles  astronomiques  les  mouvemens  du  soleil  et  de  la 
lune  qui  y  correspondent,  on  recommencera  le  calcul  de 
*«la  phase  avec  ces  nouvelles  données  ;  et  l'on  trouvera  ainsi 
la  correction  qu'il  faut  faire  à  l'époque  déterminée  par 
la  première  approximation.  Cette  fois  le  résultat  aura 
toute  l'exactitude  désirable,  parce  que  la  supposition  de 
l'uniformité  des  mouvemens  horaires  ne  portera  que  sur 
un  très-petiit  intervalle  de  tems.  £a  opérant  ainsi  suc- 
cessivement pour  chaque  phase  ,  on  connaîtra  très-^xacte-« 
ment  toutes  les  circonstances  de  l'éclipsé,  eu  égard  à  ht 
variabilité  des  mouvemens  de  la  lune  et  du  soleil. 

je  dois  ajouter  aussi  que  pour  diminuer  l'extrême  in- 
certitude que  présentent  les  différentes  phases  d'une 
éclipse  de  lune  ,  les  astronomes  observent  successive- 
ment l'entrée  et  la  sortie  des  différentes  taches  dans- 
l'ombre.  Ces  taches  étant  bien  connues  de  tous  les  obser- 
vateurs ,  et  leur  position  sur  le  disque  lunaire  étant  fixe , 
les  époques  moyennes  entre  leur  immersion  et  leur  émer- 
sion  répond  au  milieu  de  l'éclipsé  ,  et  l'observation  de 
ces  phénomènes  concourt  à  déterminer  cet  instant  avec 
plus  de  précision. 

Dans  tout  ceci  on- fait  abstraction  du  mouvement  diurne 
du  ciel ,  qui ,  entraînant  simultanément  et  d'un  mon-' 
vement  égal,|  le  soleil,  la  lune,  le  plan  de  l'écliptique 
et   tous  les   cercles  célestes,   ne    change  nullement  léa. 
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positions  respectives  de  ces  astres  entre  eux.  Ce  mouvement 
n'a  d'autre  effet  que  fie  présenter  successivement  Téclipse 
à  diverses  portions  du  globe  terrestre;  il  n'influe  que  sur 
la  possibilité  de  la  voir ,  mais  non  pas  sur  son  ei^istencc. 


NOTE. 

Soit  m*  le  mouyement  horaire  du  foleil  en  loogitude  à  Tin»- 
tant  de  ropposition  ,  tel  que  le  donneut  les  tables  astroiiORiîques. 
Ce  sera  aussi  e  moinement  hoFaire  du  centre  de  Tonibre,  et  par 
consétiueDt  après  un  tems  quelcunijue  f,  compté  en  heures  et  en 
frar  lions  d^heure  ,  à  partir  de  ropposition  ,  la  dûtançe  du  centre  de 
Tonibre  au  poin^  "J'  oh  \%  çunj^onction  ai  rive  sera  exprimée,  géuéra- 
leniLui  |iar  mt ,  Ce  tems  devant  être  supposé  négauf  pour  les  époques 
antérieut  c8  ;  d«  même ,  si  l'on  nomme  m'n  les  mouvemens  horaires 
de  1.1  luue  m  l'ongitude  et  en  latitude  k  prtir  de  la  même  époque  , 
le  déplacement  de  cet  astre  après  le  tems  t ,  parallèlement  à 
rédlptique  ,  serd  exprkié'  par  mt  \  et  parallèlrraent  au  cercle  de  lati- 
tude par  nt  \  de  sorte  qu'en  nommant  a  la  latitude  du  centre  de 
la  lune  à  Tiusiant  de  ^opposition  ,  les  deux  coordonnées  de  ce  centre., 
pour  un  trnis  <|Ticlcouqiie  /  j  seront  exprimées  par  mt  et  a  -|-  r»U 
Comme  les  mouvtiiiens  propres  de  la  lune  et  du  soleil  en  longitude, 
sont  toujours  dirigés  d"'occident  en  orient,  ils  auront  tous  deux  te 
même  signe  ;  nous  les  regarderons  comme  positifs.  M»is  il  n'en  est 
pas  de  même  de  /»,  nous  le  supposerons  po&idf  (piand  il  rapjMO- 
<;hera  la  lune  du  pôle  boréal  de  Técliptique ,  et  néfçalif  quand  il 
l'en  éloignera.  De  mèmt ,  nous  supposerons  a  positif  pouç  les  la- 
tiiudes  boréaks,  négatif  pour  les  latitudes  australes;  ces  quantités, 
avec  leuis  sigucs ,  seront  dopnées  par  les  tables  astronomiques  île 
la  lune  et  du  soleil. 

Cela  posé ,  ^i  l'on  représente  par  c  la  distance  des  centres  de  l'ombre 
et  de  la  lune  à  un  instant  quelconque  ,  c  sera  rhjpothénuse  d'un 
triangle  rectangle  dont  les  côtés  sercmt  mt  —  m*t ,  ou  la  différence 
des  mouTcmens  en  longitude  5  et  a  -+•  ni,  c  est-à-dire  la  laUtudQ 
de  U  lune*  On  aura  donc  à  cet  instant 

|i?»-- !?,']«  (a  +  |a  +  /u|*;;=c% 
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Maintenant ,  ai  Von  Teut  regarder  t  comme  inconmie  daui  cette  équa- 
tion ,  il  n'y  a  qu^à  se  donner  arbitrairement  c  ,  ou  la  distance  des  centres , 
et  la  résolution  de  Téquation  fera  connaître  lu  valeur  correspondante 
de  r.  On  connaîtra  donc  ainsi  les  époques  de  toutes  les  circonstances 
de  Téclipse  que  Ton  roudra  calculer. 

Si  Ton  déireloppe  le  second  terme  de  cette  équation  pour  U  ré- 
soudre en  général ,  elle  derient 

et  elle  est  bien  fiK:lle  à  résoudre;  mais  elle  se  simplifiera  encore  si 
Von  y  introduit  un  angle  auxiliaire  a ,  tel  qu^on  ait 


n 

tang«  =  • 


m  — /?» 
«ar  en  âiminant  m  ^^  m  elle  devient 

n*  t*  -I-  a  A  /i  sin*  «. t  =  (c«  —  a*) sin»  « , 
qui  étant  résolue,  donne  pour  t  ces  deux  valeurs  très-simples 


—  A  sm»  <t  +  sin  «l/fl»  —  A»  cos'  a 

t^ =: Z. . 

n 

11  n'y  a  plus  maintenant  qu^à  mettre  pour  c  les  difTérentes  valeurs  qui 
conviennent  au  commencement  ou  à  la  fin  de  Véclipse ,  ou  à  telle 
autre  phase  que  Von  voudra  choisir ,  et  si  cette  phase  est  possible  il 
y  aura  toujours  deux  époques  où  elle  am  a  lieu ,  puisque  notre  équa- 
tion nous  a  donné  deux  valeurs  de  t  pour  chaque  valeur  de  c. 

Déterminons  ces  valeurs  de  c  pour  les  principales  phases  de  Véclipse. 
D'abord  y  quand  le  disque  de  la  lune  entrera  dans  la  pénombre  ou 
s^en  dégagera ,  la  distance  des  centres  sera  égale  i\  la  somme  des  demi- 
diamètres  de  la  pénombre  et  de  la  lune.  Or  en  appelant  D  le  diamètre 
apparent  du  soleil ,  I/*  celui  de  la  lune ,  /»  et  P  les  parallaxes  horisuntales 

D 

de  ces  deux  astres,  le  rayon  extérieur  de  la  pénombre  est  —   -|-  P  4-  p 

suivant  ce  que  Von  a  tu  dans  le  $  88 ,  en  nVjant  point  égard  à  la 
fiiible  lumière  Irammise  par  la  réfraction  de  Vatinosphèrc.  On  aura 
«touc 
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Bisque  de  la  lune  lang.  extér.  à  la  pénonjbrc  . .  c  =: ^pj^p^ 

Quand  le  disque  de  la  lune  sera  entré  lout-à-fnir  dans  la  pénombre^ 
ou  sera  sur  le  point  d'en  sortir  ,  la  distance  des  cent i  es  sera  égale 
au  rajon  extérieur  de  la  pénombre  ,  moins  le  demi-diamètre  apparent 
de  la  lunej  on  aura  donc  alors 

Z>— D' 

Disque  de  la  lune  tang.  intér.  à  la  pénombre  *  c  = ^P-^-p» 

Quand  le  disque  de  la  lune  entrera  dans  Fombre  pure  ou  s'en  d^agera  ^ 
la  distance  des  eenires  sera  égale  à  la  somme  des  demi-diamèu-es  de  la 

D 

lune  et  de  l'ombre.   Ce  dernier  est  égal  à  /^  -4-  p  —  -—  suiTant  ce  que 

a 
nous  avons  trouvé  plus  haut ,  on  aura  donc  alors 

Disque  de  la  lune  tang.  extér.  à  Pombre  pure. . .  c  = •  J^PJ^p*. 

a 

c'est  l'instant  dii  commencement  ou  de  la  fin  de  l'édipsc.  On  au» 
de  même 

Disque  de  la  lune  tai^.  intér.  à  l'ombre  pure  c  = .  -hP-^p^ 

a 

Chacune  de  ces  phases,  si  elle  est  possible,  donnera  deux  valeura 
de  t  ;  mais  si  quelqu'une  de  ces  valeurs  se  trouvait  imaginaire  ,  il 
en  faudrait  conclure  que  la  phase  dont  il  s'agit  est  impossible.  Si 
les  deux  valeurs  de  t  sont  égales ,  ce  qui  a  lieu  quand  le  radical 
devient  nul  ,  la  phase  ne  dure  qu'un  instant  :  par.  exemple ,  si  cela 

arrive  aintii  pour  la  valeur  c  =  '  -hP  •+•  p  qui  a  lieu  quand- 

le  disque  de  la  lune  est  taugcnt  extérieurement  à  l'ombre  pure  ,  il 
iaut  en  conclure  que  le  disque  ne  &it  que  toucher  l'ombre  sans  y 
entrer.  Il  n'y  a  donc  pas  d'éclipsé  proprement  dite  ,  mais  simple-» 
xnent  une  appulse.  ^ 

TTne  époque  intéressante  à  déteimbier  ,  c'est  celle  du  milieu  de 
l'écJipse  5  cette  époque  a  évidemment  lieu  quand  les  deux  valeur» 
correspondantes  de  t  sont  égales  «ntre  elles ,  c'est-4-dire  ,  quand  W 
radical  s'évanouit  ;  car  ,  prenez  deux  phases  correspondante  quei- 
conques ,  par   exemple  »  l'entrée  et  la  sortie  de  l'ombre  pure  >.  1» 


Digitized  by  VjOOQ  iC 


PIITSIQUR.  45q 

«liKen  sera  toujours  cette  partie  de  t  ^  est  indépendante  du  radi- 
cal. On  aura  dope  alon 

\  sin»  *  ».       , 

Milieu  de  Téclipse  t  =  — »        oist.  de«  cotres  c  =  x  cos  «. 

» 

Je  dis  aussi  qur  cet  instant  est  celui  où  la  distance  des  centres  est 
la  plus  petite  ,  par  conséquent  celui  de  la  plus  grande  phase  ;  en 
effet ,  considérons  une  autre  époque  éloignée  de  celle-ci  de  t"  en  plus 
on  en  moins  ,  en  sorte  qu'on  ait  généralement  — 

A  sin»  »  ,-  ,  ^  *»!»•  •  -  - 

«  =  --  '  -4-  t  ,     par  conséquent  t  -4-  =  f    > 

n  n 

si  Ton  substitue  cette  valeur  dans  notre  équation  en  t ,  elle  devient 


n» 


^'  =  ± l/c*  —  A*  cos*  a,  par  conséquente*  = 1"»  -♦- A>  cos*  «. 

n  '^  sin»« 

Le  terne  aCfecté  de  €'  étant  toujours  positif,  il  augmente  toujours 
la  valeur  de  c.  Celle-ci  est  doue  la  plus  petite  possible  quand  i'  -s^o  y 
ce  qui  donne  c*  ==  K^  cos'  «  ^  c'est  la  valeur  que  nous  avons  trouvée 
pour  le  milieu  de  Tédipse^  on  en  tire  -  c  =r  >.  cos  « ,  car  les  seules 
valeurs  positives  de  c  sont  admisibles ,  paroe'que  la  distance  des  centres 
ne  peut  pas  devenir  négative  par  la  nature  du  probjénM. 

Puisque  Ton  connaît  la  plus  courte  distance  des  centi'es  ,  il  est  bien 
facile  de  trouver  l'étendue  de  la  partie  éclipsée  de  la  lune ,  à  cet  ins- 
taut ,  étendue  qui  donne  la  raestu:e  de  la  plus  grande  phase.  A  la  plus 
courte  distance  des  centres  a  cos  a  ,  ajoutez  le  demirdiamètre  appa- 

D"  '       . 

rent  de  la  lune  ,  ou    —  ,  vous  aiurez  la  distance  du  bord  extérieur 
a 

de  la  lune  au  centre  de  Tombre  qui  sera  —  «4-  A  cos  «  ^  si  de  cette 
quantité  vous  retranche^  le  demi-diamètre  de  l'ombre  prare ,  c'est-à-dire , 

P  -h  p >   vous  aurez  la  portion  du  diamètre  de  la  lune  qui 

(0"+  D) 
n'est  point  éclipsée.  Ce  sera  ^ h  A  cos  «  —  P  '^  p»  Si  cette 

quantité  est  positive  ,  en  la  retranchant  du  diamètre  apparent  D* 

vous  aurez  —  -^^  P  ^  p  —  acos«,  pour  la  partie  éclipsée  du 
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«Uique  lunaire ,  ponjon  que  ks  «stronomet  ont  coatmnc  de  convertir 
en  douzièmes  de   ce  diamèlre  ;  et  ils  nomment  improprement  ces 

douzièmes  des  doigté.  Si  la  qui^ntité hAcos«  —  P— ^, 

cxpressiou  de  la  partie  non  ëclips^ ,  est  nulle,  cela  indique  que  rëclipse 
est  toule  à  l'iDStant  de  la  plus  grande  phase ,'  mais  si  cette  expit^on 
est  négattTc  ,  elle  indique  que  Téclipse  est  plus  que  tpulie ,  et  elle 
exprime  la  quantité  dont  Fombre  déborde  le  disque  lunaire. 

Enfin ,  si  l^on  veut  connaître  la  durée  totale  de  Tédipse ,  il  n'y  a 
qu''4  chercher  l'instant  où  la  lune  est  entrée  dans  Tombre  pure ,  celui 
où  elle  en  est  sortie ,  et  retrancher  cette  seconde  époque  de  la  pnn 
uiière ,  on  aura  ainsi 


Durée  de  Téclipse. 


sm  «  A  y 


COS»  «I    • 


dans  cette  expression,  il  Êiudra  mettre  pour  c  la  valeur  qui  convient  aux 

insiaiis  de  Tentrce  et  die  la  sortie ,  c'est-à-dire  c  = )r  P  •¥  P' 

a 

Quoiqu^il  soit  presque  superflu ,  après  ce  qui  jwécède ,  de  donner 
im  ■  calcul  numérique  d*éclipse  de  lune ,  cependant ,  pour  ne  rien 
labser  à  désirer ,  je  prendrai  pour  exemple  IVclipse  de  lune  da  17 
mars  1 764  )  qui  a  été  calculée  par  Lalande ,  dans  son  Astronomie. 
Je  rapporterai  d''abord  les  élémens  de  la  lune  et  du  soleil  «n  mesm-es 
sexagésimales  ,  tels  qulls  sont  donnés  par  les  ubles  astronomiquesi 
pour  cette  époque.  On  avait  alors  ,  suivant  les^  calculs  de  Lalande 

Epoque  de  l'opposition  le  18  mars  1764  >  à  O^.C.  la" ,  icms  solaire 
ù  Paris,  compté  de  minuit. 


Lat.  de  la  lune  à  Tinst.  de  Topposition 
Mouv.  horaire  de  la  lune  en  latitude. 


A  «+38'.4a"  boréale. 

n  =-—  3'. 26"  la  lune  s'éloigne 
du  pôle  boréal 
de  réclipûqu». 


Mouv.  horaire  de  la  lune  en  longit.  • .    m  =:  3^^a3'' 

Mouv.  horaire  du  soleil  en  longitude  •  m'  =  a'.  29' 

Diamètre  apparent  de  la  lune Z>^=  33'.  18' 

Sa  parallaxe  hoiis.  corresp.  àcediam.   P.  =  61'.  o* 
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Diamètre  apparent  du  loleil D  sz    Sa'.ioT 

Sa  parallaxe  honsonule *     p  ■=.    ,^'^» 

Atcc  cea  donnée! ,  on  trouye  d'alxn^ 

°  m  -^m  2094 

d^où  Ton  déduit ,  par  Its  tables  trigonométri^et 

iTobserre  que  m  —  m'  est  toujours  positif,  parce  que  la  lune  va 
toujours  plus  vtte  que  le  soleil. 

On  trouYe  ensuite  le  tems  du  milieu  de  Tédipsa 

X8in««  ^      ^   , 

j  --  ^ =4-0^.108047  » 

ti 

on  en  le  convertissant  en  minutes  et  secondes 

Cette  valeur  de  t  étant  positive  doit  dtre  ajoutée  à  Tépoque  de  Toppo- 
sitiony  c'est-à-dire  y  0^.6'.  la'  le  18  mars;  on  aura  donc  ainsi 

Milieu  de  Tédipse  le  18  mars  1764  m  o^.I!»\4i''* 

lia  disunce  des  centres  à  cet  instant^  qui  est  aussi  celui  de  la  plus 
grande  phase  est a  cos  «  =s  ^^ ,^i*'\ 

Ajoutez  le  demi-diamètre  apparent  de  la  lune 
i.^,Z^* ,  vous  aurez  la  distance  du  bord  extérieur 
de  la  lune  au  centre  de  l'ombre SS'^.io^^ 

D 

liC  demi-diamètre  de  Fombre  est  i*  -H  p , 

D 

ou  plutôt /*  +  /> -4-  i'.4o",  afi»^  de  tenir 

compte  de   Tombre  portée  par  Patmospbèrei  ce 

demi-diamètre  sera  donc •;  4^.44'i 

En  le  retranchant  de   55'.  10''  on  aura  :   lar^ 

|tur  d«  la  partie  non  éclipsée  de  la  lune  .   .   «j  ^ .^' ^ 
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L'ëclipse  n^est  donc  pas  totale.  Prenons  le  com- 
plément de  cette  quantité  à  D*\  nous  aurons  : 
diamètre  de  la  partie  éclipsée  de  la  lune.  .    .   .  ^,%'î' i 

ou  en  doiq;is  11^.  ^,,    ^„  =  la*».  — ^^  =  8  doigu  et  -^-. 
53 .18  1998^  "  100 

Il  faut  encore  calculer  la  distance  des  centres  à  Tiostant  de  ren- 
trée dans  Tombre  et  de  la  x sortie ,   afin  d^en  déduire  les  époques  de 

ces   phénomènes.     Cette    distance   sera    c   ^ y  P  j^  p  ^ 

ou  plutôt  c  rr S-P  •¥p'¥  i'.4^''»  **>  ayant  égard  à  Tombre 

portée  par  l'atmosphère  terrestre.   On  aura  ainsi  c  =  65'. aS'',  et  de 
là  on  tire  les  deux  Taleurs  de  t  relatives  à  ces  deux  instans  qui  seront 

Instant  de  Tentrée  dans  Tombre  t  =+0^.108047-1  ^.4^546  r-ii>.i9'.39". 

Instant  de  la  sortie t"-+o^.io8o47+iM3546=-+ 1^.32'.57", 

Durée  totale  de  Téclipse t  "  —  f '  =r  a.  i^.43546o=a^.5a'.  16". 

La  valeur  de  ï  étant  négative  et  celle  de  f  positive ,  Téclipse  com- 
mence avant  Topposiiion  et  finit  après.  L'instant  ahsolu  du  commen- 
cement est  le  18  mars  17641  à  0^.6'. ia%  instant  de  l'opposition 
moins  la  râleur  de  ï ^  c'est-à^-dire ,  le  17  mars,  à  22^. 46.'. 33" , 
teras  solaire  à  Paris  compté  de  minuit,  et  la  hn  arrive  le  18  mars  1764 ,  à 
0^.6'.  12",  instant  de  Topposition  ,  plus  la  valeur  de  f  ^  c'est-à-dire  le 
18  mars  ,  à  1^. 58^.49'%  '^  Xem&  étant  toujours  compté  de  minuit. 

D'après  ces  valeurs  ,  on  voit  que  le  oonmenvement  et  la  fia  de 
rédipse  ont  du  arriver  dans  I0  tenu  que  la  lune  était  au-dessus 
de  l'horison  de  Pavis*  L'écUpse  tonte  entière  a  donc  été  visibls 
dans  cette  ville;  mais  elle  ne  Tétait  pas  dans  l'hémiiphère  opposé: 
c'est  en  cela  âeulemeut  que  lé  mouvement  diurne  du  soleil  ou  de  la 
terre  a  de  Tinfluence  dans  les  éclipses  de  lune.  11  ne  Êiit  qu'amener 
cet  astre  et  l'ombre  sous  des  méridiens  différens. 

On  voit  que  le  calcul  de  tons  ces  phénomènes  se  fait  directement 
sans  avoir  besoin  de  figures  qui  retracent  la  situation  des  deux  astres , 
et  uniquement  en  observant  les  règles  des  signes  algébriques.  Ce- 
pendant tous  ces   résultats  pourraient  se  représenter   aussi   par  de» 
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•onitractiont  g^mitnqoeà  oêscz  simples  ;  et  conun^  les  astrooomet 
ea  ont  fait  souvent  usage ,  je  crois  deyoir  en  dire  un  mot,  eu  ne  les 
donnant  toutdbis  que  comme  uae  représentaiioii  des  formules,  et 
non  comme  un  moyen  de  trouver  graphiquement  les  valeurs  des 
incomiues  ,  ce  qui  se  fait  pio-  le  calcul  avec  infiniment  plus  d« 
précision,  de  promptitude  et  de  fiicilité. 

A  Finspcction  de  Téquation  fondamentale  •  • 

/( 7/i  —  m  y  4-  rt»  J  t»  -4-  aA  «£  =  c«  —  A»  , 

on  voit  que  la  valeur  de  t  serait  la  même  si  Ton  supposait  l'ombre 

de  la  terre  immobile  sur  le  plan  de  Técliptique ,   pourvu  que  Ton 

donnât  au  centre  de  la  lune  ym  mouvement  en  longitude  égal  à  m--m\ 

c^est-à-dire^  à  l'excès  de  son  mouvement  en  longitude  sur  celui  de 

l'ombre  de  la  terre.  En  effet  ,  il  est  sensible  que  c'est  uniquement  en 

vertu  de  ce  mouvement  relatif  que  la  lune  s'éloigne  ou  s^apprOche  de 

Fombre.   Alors  le  centre  de  Tombre  restera  immobile  à  Torigine  des 

coordonnées,  par  exemple,  au  poiai  où  Foppesition  arrive,  mais  le  centre 

de  la  lune  se  déplacera  en  vertu  de  son  mouvement  en  latitude  /i  et  de  son 

mouvement  relatif  m  —  m'  en  longitude ,  de  façon  que  pour  un  tems 

quelconque  t ,  compté  à  partir  de  l'opposition  ,  ses  coordonnées  seront 

A  -4-  n£  et  (  771  —  to'  )  t.  Ou  voit  donc  que  ce  centre  décrit  encore  une 

orbite  plane  dont  Tinclinaison  sur  Féclip tique  a  pour  taàgente  ti'igono- 

n 
métrique  • »  au  Heu  q«e  FincUnaMon  de  rorhite  vraie  sur  le 

n 
même  plan ,  a  pour  tangente  trigonométnque  — '*    Cette  inclinaison 

de  Torbite  fictive ,  que  les  astronomes  on  appelée  l'orbite  relaiit^ 
de  la  lune ,  est  donc  pséoisément  égale  à  Tan^le  «  que  nous  avons 
introduit  plus  haut  dans  nos  foroaulef ,  et  qui  les  a  heureusement 
simplifiées.  D'après  oela^  si  Ton  veut  construire  graphiquement  les 
résultats  de  nos  formules  ,  il  n'y  a  qu'à  placer  le  centre  de  Tombre 
immobile  en  T  sur  Técliptique  EJM ,  voy.  Jîg,  1 1 .  TL  sera  le 
cercle  de  latitude  sur  lequel  l'opposition  arrive ,  on  y  placera  le  centre 
de  la^lune  à  une  hauteur  au-dessus  ou  au-dessous  de  l'écliptique  expri- 
mée par  la  latitude  a,  puis  on  tracera  l'orbite  relative  L]S\  Élisant 
Fangle  «  avec  l'écliptique.  Si  du  centre  T  de  Fombre  on  mène  une 
perpendiculaire  TL  sur  cette  orbite ,  TL*  sera  la  plus  courte  distance 
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été  ceuirês  on  A  cot  «*  Si  des  points  Tel  //  comme  centres,  on  décrit  demK 
circonférences  de  cercles  ,  la  remière  avec  un  rayon  égal  au  ra jon  ap^ 
parent  de  Tombre  terrestre ,  la  sea:>iide  avec  un  rajon  égal  au  demi» 
diamètre  apparent  de  la  lune,  ces  deux  cercles,  en  se  pénétrant, 
représenteront  VefkiC  et  la  grandeur  de  la  plus  grande  pliai«.  De 
mime  ,  en  prenant  ;  sur  Porbitc  relative  deux  points  fJ' ,  L"' ,  dont 
la  distance  au   centre  de  Fumbre  soit  la  même  et  ^ale  à........ 

— ■*—  •+•  P  -h  Pf  ce  seront  les  lieux  des  deux  centres  de  la  lune 
a 

lorsquVlle  est  tangente  à  Pombre  terrestre  j  et  ainsi  de  suite,  on 
représentera  ^aphiquement  toutes  les  pbases  de  TécUpse  ^  mais  , 
comme  je  Tai  déjà  fait  obserTer ,  cette  consu-uction  n'^est  bonne  tout 
au  plus  qu'à  les  rendre  sensibles ,  et  ne  vaudrait  rien  pour  les  déter- 
miner numériquement. 

Je  ne  crois  pas  nécessaire  de  donner  ici  TappUcation  numérique 
de  la  méthode  que  j''ai  indiquée  dans  le  texte  pour  con'iger  par  un 
second  calcul  la  supposition  de  l'uniformité  des  mouvemens  horaires. 
Outre  que  cette  application  n'^a  aucune  difhcul^ ,  l'observation  des 
phases  d^une  éclipse  de  lune  n^est  j^iniais  assez  exacte  pour  qu'il  soit 
nécessaire  de  tenir  compte  de  cette  correction.  Si  je  Tai  indiquée 
dans  le  texte ,  c'est  afin  d'exposer  tout  de  suite  le  procédé  entier  d'une 
manière  complète.  Car  ce  procédé  nous  servira  dans  le  calrul  de» 
éclipses  de  soleil ,  er  d^toiles  dont  Inobservation  comporte  une  exac- 
titude beaucoup  plus  grande*  Je*  remar({uei?i  seulement  que  dans  ce 
cas  général ,  l'instant  du  milieu  de  Téclipse  ne  répond  plus  néces- 
sairement à  la  plus  grande  phase.  L'époque  où  cellc-ci  arrive  est 
déterminée  par  la  condition  que  la  ligne  menée  du  centre  de  Tombre  k 
l'orbite  relative  de  la  lune  ,  soit  la  plus  courte  possible  j  mais  cette 
orbite  n^étant.  plus  rectiligne  ,  quand  on  comidère  les  mouyeraens 
horaires  comme  variables  ,  ce  point  de  perpendiculaiilé ,  nW  plos 
intermédiaire  ,  au  moins  en  général ,  entve  ceux  de  Fentrée  et  de 
la  sortie. 
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CHAPITRE    XVI. 

Manière  de  calculer  les  circonstances  générales 
des  Eclipses  de  Soleil. 

98.  Les  premières  questions  que  Ton  peut  se  pro- 
poser relativement  aux  éclipses  de  soleil^  c'est  d'abord 
de  déterminer  s'il  y  aura  éclipse  dans  quelque  lieu  de 
la  terre  ;  ensuite  quelle  sera  la  durée  de  l'éclipsé  ,  son 
étendue  ;  enfin  quelles  seront  les  heures  du  commence- 
ment et  de  la  fin  de  l'éclipsé. 

Ces  questions  n'ont  aucune  difficulté,  si  nous  voulons 
considérer  les  éclipses  de  soleil  comme  des  éclipses  de 
terre,  relativement  à  un  observateur  placé  dans  la  lune;. 
Alors  il  s'agira  de  d^erminer ,  pour  un  instant  quelcon- 
que,  la  distance  apparente  du  centre  du.  disque  terrestre 
au  centre  de  l'ombre  lunaire  ;  et  d'après  les  diamètres 
connus  de  la  terre  et  de  l'ombre  ,  on  calculera  les  instans 
où  leurs  disques  se  pénétreront.  Ce  problème  est  donc 
absolument  de  la  m^me  nature  que  celui  des  éclipses 
de  lune  vues  de  la  terre  ;  aussi  en  suivant  «ne  marche 
exactement  semblable,  serons-nous  conduits  à  des  for- 
mules toutes  pareilles ,  ou  plutôt  ce  seront  les  même  for*- 
mules  qui  nous  serviront;  il  n'y  aura  de  différence  que 
dans  la  construction  graphique  qui  devra  nous  repré- 
senter le  centre  de  la  lune  comme  le  centre  des  rayons 
visuels. 

Soient  àonc ^Jig.  12,  i  un  instant  quekongue,  T\t 
2.  3o 
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centre  de  la  terre  ,  L  celui  de  la  lune  ,  S  celui  du  soleB  4 
et  considérons  le  triangle  rectiligne  TSL  formé  par  ces  trois 
points  dans  Fespace.  Si  l'on  prolonge  le  côté  SL  de  ce 
triangle  qui  va  du  soleil  a  la  lune ,  ce  sera  Taxe  de  l'ombre 
lunaire  ,  et  l'angle  OiTformé  par  ce  prolongement,  avec 
le  rayon  visuel  LT  mené  de  la  lune  à  la  terre ,  sera 
la  distance  apparente  du  centre  de  la  terre  au  centre  de 
l'ombre  ;  distance  qu'il  s'agit  de  déterminer.  Or,  cela 
est  très-facile,  car  le  triangle  SLThxi  seul  fournit  toutes 
les  données  dont  on  a  besoin ,  puisque  l'on  y  connaît 
les  deux  côtés  ST^  LT^  distances  du  soleil  et  de  la  lune 
à  la  terre,  avec  l'angle  en  T  qui  est  la  distance  appa- 
rente de  ces  deux  astres  vus  de  la  terre  ;  distance  qui 
s'exprime  aisément  d'après  leurs  différences  de  longi- 
tude et  de  latitude  ,  comme  nous  l'avons  fait  dans  les 
éclipses  de  lune.  On  a  donc  ainsi  pour  un  instant  quel^ 
conque ,  l'expression  de  la  distance  apparente  du  centre 
de  l'ombre  au  centre  du  disque  terrestre  vu  de  la  lune  ; 
en  égalant  cette  expression  aux  diverses  valeurs  de  cette 
disUnce  qui  conviennent  aux  différentes  phases  de  l'é- 
clipse ,  et  prenant  le  tems  pour  inconnue  ,  on  pourra  dé- 
terminer les  époques  oii  ces  phases  arriveront. 

9g.  Dans  tout  ceci ,  nous  n'avons  point  égard  au  mou^ 
vement  diurne  du  ciel.  Mais  il  est  évident  que  la  consi- 
dération en  serait  inutile  ;  car  ce  mouvement  étant  com- 
mun au  soleil ,  à  la  lune  et  à  tous  les  cercles  célestes , 
ne  change  rien  à  leurs  positions  respectives  qui  sont  ici 
les  seules  que  nous  ayons  ^  considérer.  Ici ,  comme  dans 
les  éclipses  de  lune,  le  mouvement  diurne  du  ciel  n'a 
d'autre  effet  que  de  présenter  successivement  l'éclipsé  à 
divers  côtés  du  globe  terrestre.  Ou  bien  si  l'on  veut  attri- 
buer le  mouvement  diurne  à  la  ferre,  supposition  qui 
satisfait  égal^oaent  aux  phénomènes ,  et  même  qui  y  satis-? 
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fait  d'un^  manière  infiniment  pins  simple  ,  ce  mouve* 
ment  fera  tourner  Pobservateur  sur  son  parallèle  et'  lui 
présentera  successivement  Tëclipse  à  diverses  hauteurs  sur 
rhorison  du  lieu  où  ii  est  placé.  Cette  rotation  pourra 
même  lui  donner  ou  lui  ôter  la  possibilité  de  voir  Tétlipse 
en  l'amenant  sur  Thémisphère  où  elle  est  visible  ou  en  Fen- 
trainant  dans  Phémisphère  opposé.  £lle  pourra  encore  y 
influer  d'une  autre  manière,  en  rapprochant  Tobser^ 
vateur  du  centre  de  la  lune  ou  l'en  éloignant,  par  le 
(changement  de  la  parallaxe  de  hauteur.  Mais  toutes  ces 
variations  qui  compliquent  le  problème  quand  on  veut 
considérer  un  point  physique  et  déterminé  de  la  terre  , 
ne  font  rien  quand  on  considère  la  terre  en  général. 

100.  Au  reste,  il  existe  un  moyen  très-simple  de  lever 
ces  difficultés ,  c'est  de  raisonner  par  rapport  à  un  point 
quelconque  de  la  surface  terrestre,  comme  nous  l'avons 
fait  tout-à-l'heure ,  relativement  à  son  centre.  Seulement 
il  faudra  employer  dans  le  calcul  les  données  propre» 
a  ces  nouvelles  circonstances,-  c'est-à-dire  les  élémens 
apparens  des  deux  astres  vus  du  point  assigné  au  lieu 
des  élémens  vrais  vus  Mu  centre  de  la  terre.  £t  comme 
ces  deux  genres  de  données  ne  diffèrent  que  par  les  valeurs 
des  parallaxes  de  longitude ,  de  latitude ,  de  déclinaison 
et  d'ascension  droite ,  que  nous  avons  appris  à  calculer  ^ 
on  conçoit  que  quand  on  connaîtra  le>  instans  des  dif- 
férentes phases  de  l'éclipsé  pour  le  centre  de  la  terre  ^ 
on  pourra  calculer  les  corrections  qu^il  faudra  leur  applif 
quer  en  vertu  des  parallaxes,  pour  les  ramener  à  la  sur- 
face. On  trouvera  dans  les  notes  les  méthodes"  les  plus 
simples  d'atteindre  le  i>ut ,  ainsi  que  tous  les  développer 
mens  des  calculs  indiqués. 

101.  Si  nous  examinons  aussi  9   d'une  manière  génjérale 
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la  marche  de  romI>re  ou  de  b  pénombre  limaire  stir  le 
disque  terrestre,  nous  verrons  qu'elle  doit  aller,  relathre- 
lOent  à  nous,,d'occideiit  eu  orient,  dans  le  sens  du  mouve- 
ment propre  de  la  lune  ;  car  cet  astre  allant  phis  vhe  que 
le  £ûleil ,  dans  son  mouvemeitt  angulaire  autour  de  la  terre  f 
son  ombr-e  doit  le  suivre  et  marcher  avec  lui  dans  le  mênve 
sens.  Ainsi  un  observateur  place  dans  la  lune  et  regar- 
dant la  ferre  s'éclipser^  verrait  d'abord  FëcHps^e  commencer 
sur  les  parties  les  plus  occidentales  du  disque ,  et  finir 
par  les  pkjs  orientales.  Poinr  nous  qui  sommes  placés  su^ 
te  terre  ,  le  disque  de  la  luné  nous  paraît  traverser  celui 
du  soleil  en  allant  d'occident  en  orient,  par  l'excès  de 
son  jtiotivement  rel^aiîL  C'ost  là  tout  ce  qu'il  y  a  de  cons- 
tant dans  ce  phénomène  ;  car  la  grandeur  de  la  partie 
éclipsée  et  sa  posilîoh  sur  le  disque  solaire ,  sont  extrê— 
ftiement  Variables  par  plusieurs  causes  que  nous  expli— 
<|tierons   dans  le  chapitre  suivant. 


NOTE. 

,  GodsiàéroAs  d^abord  le  ttiesai^e  \SLT  de  k  ^.  ra  entre  U 
soleil ,  la  linie  et  la  teiTé  j  nommons  «V  et  Z*  les  deux  angles  en 
S  et  en  T.  L^angle  TLO  extérieur  à  ce  triangle  est  la  distance  ap- 
pai'ente  du  centre  de  la  terre  et  de  Tombre ,  Tue  de  la  lune  :  nous 
la  nommerons  c.    On  aura  donc  d'abord 

'^    '  i 

ç  =  ^-4-  *$■  5     par  conféc[uent    *$"  rr  c  —  T» 

'  Wfainténânt,  du  poibt  T,  menons  TO  perpendiculaire  à  Paxc  dé 
rotnbre  ^  si  not^  considéton»  cette  {>erpendi4mlaire  dans  lé  triangle 
S-TOy  elle.aura  pow  eMprésrilou  ^STéBiS  ou  l'An  S,  en  nom- 
mant y  la  distance  ST  de  la  terre  au  soleil,  niââ   si    nous  k 

considérons  dans  le  triangle  LTOj  elle  aura  pour  expression 

l'T  ^Q  c  ou  ^  shr  c  en  nonbhiant  /  la  diltimte  de  la  terre  à  la  loue* 
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Cil  deux  vftleum  dVmt  même  ligne  deytiit  et»  égtieê ,  on  Mira 

^  y»aiS  s  /"  tin  c    ou    *'  atn  (  «  —  T)  =  #  sin  c. 

On  peut ,  au  rapport  —  des  distaocef,  «ibftouer  le  rapport  îuvfrfi 


dei  parallaxes  des  iem  aitres  ou  — i—  en  nomiHMit  p  eeUe  de  la» 


sir 
lune,  p'  celle  du  soleil^  on  aura  ainsi 

(i)  sin  /y.sin  (e-^T)  ^  sin  ^'.sin  c< 


Cette  équation  est  générale  et  rigoureuse  ;  mais  quand  on  en  fai|;. 
usage  au  moment  de  Téclipse  ,  l^angle  T  est  toujours  fort  petit  puis- 
que! mesure  la  distance  apparente  des  centres  des  deux  astres  dont 
les  disques  se  pénètrent.  On  peut  donc  évaluer  cette  distance  comm^ 
BOUS  l'avons  £iit  dans  les  éclipses  de  lune  ,  en  la  regardant  commç 
rhjpothénuse  d'un  triangle  recungle  dont  les  côtés  sei-ont.  les  dif- 
férences de  longitude  et  de  latitude  des  deux  astres.  Soient  donc 
comme  alors  m  et  n  les  mouTemens  horaires  de  la  lune  en  longitude 
et  en  latitude ,  m  celui  du  soleil  en  longitude  ,  J^  la  latitude  de  k 
lune  à  l'instant  de  la  conjonction ,  et  f  le  tems  compté  en  heures . 
à  partir  de  cet  instant  ,*  la  différence  des  longitudes  à  Finsiant  t  sera 
(m  —  m'}  t  j  la  différence  des  latitudes  sera  \-^  ni  ^  on  aura  donc 

(a)  J*ss(iii^  »*>#-«-  {h-^tuy. 

Cette  valeur  de  T  étant  substituée  dans  l'équation  (i) ,  celle-ci- 
déterminera  c  en  fonction  du  tems  t,  c'est-à-dire  qu'elle  déterminera 
pour  un  instant  quelconque  la  distance  des  centres  de  la  terre  et  de 
l'ombre  vue  de  la  lune.  Réciproquement ,  si  Ton  donne  à- cette  distance 
1^  îWrfints  T4l«uif  qni  «prre^OjMdfpt  ««x  ph?Jes  de  Féclipse  que  To»: 
freut  calculer,  le  tems  t  sera  la  seule  inconnue  de  Téquation  (i); 
tout  se  réduira  donc  k  en  extraire  la  valeur  de  f ,  et  cette  valeur 
&ra  connaitre  l'instant  de  la  phase  que  Ton  a  considérée. 

L'équation  (i)  pourrait  donnçr  Ijt  v^ileyr  de  T  en  r  d'une  nianièr^ 
Rigoureuse  et  fort  élégante.  Pouj  cela  il.  snf^  de  renjarquçr  qu'e^^- 
•et  parÊiitement  semblable  à  l'équation  sin  (2-3  nr)  =■  ços^nJl.  siu^ 
^ue  BOUS  ^Yons  obtenue  dans  le  I«^  lirre,  pag.  4.4.^,  en  traitvtti 
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des  réfractions.  Ici  2  est  représenté  par  <;;  anr  par  Te%  cos  ^nR  par 

^>-*~*—  Notre  équatioii  (i) ,  dans  le  cas  actuel,  sera  donc  résoluble 
«m  p  ^ 

comme  celle  des  réfractions  ,  cVsb-à-dire  ,  qu'en  prenant  deux  ang^ 
auxiliaires  «  et  u,  tels  qu^^ou  ait 

sino' 

cos  «  sr  — : ;      tanc  u  :=  sin  «*  tans  c , 

sm^  ^^  °    '' 

en  anra 

tangir  =  tang  |é.iang|«. 

La  Taleur  de  Tétant  connue  ^le  cette  manière  en  fonctions  de  c ,  on  la  ' 
mettrait  dans  Téquation  (a)  qui  donnerait  t  par  la  résolution  algébrique  ; 
mais  comme  cette  méthode  ne  peut  avoir  son  application  que  dans  des 
cas  bien  rares  où  Ton  aurait  besoin  dWe  précbion  extrême  ,  il  nous  suf- 
fira de  ravoir  indiquée ,  et  nous  procéderons  au  d^agement  de  T 
par  des  approximations  dont  Terreur  sera  presque  insensible  j  ces 
approximations  consistent  à  supposer ,  les  petits  arcs  p  ^  p\  c , 
9  —  T  proportionnels  à  leuré  sinus  :  alors  Féquation  (i)  devient 

p(c--T)=p.a^'  et  elle  donne     T=  c  .  ^^^   . 

et  eette  valeur  étant  substituée  dans  Féquation  (a) ,  on  a  pour  déter- 
miBcr  t 

formule  absolument  pareille  à  celle  que  nous  avons  trouvée  pour  les 
éclipses  de  lune-;  il  n^J  a  de  différence  qu^en  ce  que  la  ùisunoe 
apparente  c  des  centres  de  la  terre  et  de  Pombre  lunaire  s'y  trouve 

multipliée  par    — ^  ;  mais  ce  même  Êicteur  en  sens    inverse    se 

trouvera  multiplier  les  distances  apparentes  des  centres  qui  donnent 
les  différentes  phases  ,  ainsi  qu'on  le  verra  tout-à-Pheure  5  de  sorte 
qu^en  définitif,  les  conditions  de  ces  phases ,  dans  les  éclipses  de 
soleil ,  se  détermineront  exactement  c'omme  dans  les  éclipses  de  lune , 
et  Ton  pourra,  si  Ton  veut,  les  représenter  géométriquement  de  la 
■aème  manière. 
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fu  exemple  ,  si  Ton  veut  connaître  Tinsunt  o^  le  dUqne  terrestre 

entre  dans  la  pénombre  lunaire ,  c'^est  à-cUre ,   le  commencement  et 

la  fin  de  l'éclipae ,  il  n'y  a  qu'à  suppqter  que  la  diatance  apparente 

des  centres  de  la  pénombre  et  de  la  terre  est  égale  à  la  somme  de 

leurs  demi-diamètres  apparens  rus  de  la  lune-  Le  rayon  extérieur  d« 

(D"^D)        p 
la  pénombre  lunaire   est  — — —  ,    conune  on  Fa  trouré 

préoédenmient  ;  celui  de  la  terre  est  ^al  i  la  parallaxe  de  la  lune 
ou  à  p.  On  aura  donc  ainsi 

(Z)"-4-Z>)         p 
Diiq.  terr,  tang.  extér.  à  la  pén.  lun....  c  =:   ■  ■  ,  +  />  > 

a  P--P 

le  tems  t  qui  correspond  à  cette  yaleur  de  c  donnera  le  commence- 
ment et  la  fin  de  Tédipse. 

La  manière  dont  nous  venons  d^établir,  dans  ce  cas  ^  la  distance 
apparente  des  centres  Tue  de  la  lune  pourrait  bien  ne  pas  paraître 
tout-à~fait  rigoureuse.  Gir,  si  la  ligne  droite  KMN ,  Ji§»  i3, 
représente  Tarétc  de  la  pénombre  ,  tangente  aux  sur&ces  de  la  lune 
et  de  la  terre ,  et  que  ^soit  le  point  de  tangence  ^  la  ligne  LT'  menée 
du  centre  de  la  lune  au  point  T*  différera  du  rayon  Tisuel  LM'^  mené 
du  même  centre  tangentiellement  à  la  terre  ;  ces  deux  lignes  feront  entre 
elles  un  petit  angle  T'LM.\  Ainsi ,  quand  Tëclipse  commence ,  la  distance 
apparente  des  centres  Tue  de  la  lune ,  ou  Tangle  O/^  jTest  ég^l  à  la  somme 
des  trois  angles  OLT\  T'LTUf^  M'LT'.  le  premier  est  le  demi-diamètre 
apparent  de  là  pénombre  vue  du  point  L  ^  le  dernier  est  la  parallaxe  do 
la  lune  :  nous  les  aTons  ajoutés  ensemble  pour  avoir  c.  Mais  nous 
«vons  négligé  le  petit  angle  T'LM'  qui  ,  dans  le  £ftit  doit  être  ajouté 
eux  deux  précédens  ;  ainsi ,  pour  ne  rien  laisser  à  désirer  dn  côté 
de  Tëxactitude ,  il  &ut  calculer  ce  petit  angle  ,  et  Toir  s^il  peut 
occasionner  une  erreur  notable  ;  or  cette  éraluation  est  très  fiicile  ; 
car  si ,  par  les  Centres  de  la  lune  et  de  la  terre ,  on  m^e  les 
rayons  £2V ,  TM  perpendiculaires  à  Tarête  MN  de  la  pénombre ,  il 
est  fiicilc  de  Toir  que  la  distance  ZT' des  deux  astres  est  coupée  en  / 
en  parties  proportionnelles  à  ces  rayons  9  de  sorte  qu'en  nommant  R 
celui  de  la  terre,  IV  celui  de  la  tune  ,  et  appelant  l  la  distance  de% 

4WDtresde>lalune  et  delà  tcrre.on  a£i=     ■   ■    ^,  >   par  conséquent 
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■  =  sin  /?  +  sm 


(  —  )  *  f  étant  la  parallaxe  de  la  lime 


Ll  ^ 

et  />"  son  diamètre  apparent  yu  de  la  terre.  Or ,  —  est  aussi  le  sinu^ 

de  Fangle  £/ZV  ,   et  cet  angle    LIJY  Im-méme  étant  extérieur  au 
triangle  LIT'  est  ég^  à  la  somme  des  deux  iniécieurs  qui  lui  sont 

/>' 

opposés,  c'est-à-dire ,  à  ITL  •+-  IféT'  =  -^  4-  ^  -*-  >"  ,   en  nomf 

3 

mant  y  le  petit  angle  M'LT'"àon.t  nous  voulons  déterminer  la  Taleur. 

On  aura  donc  atnst  Téquation 

fi^'  )  .  .       />" 

Bin  / J"  F  +  /*  >  =  sm  />  -4-  sm  .  —  * 

ou  eu  développant  le  premier  membre ,   et  mettant  pour  cos  ^  sa 
■valeur  l  —  a  sin  5  ^ 

cosi  — +;>  J.siny-asmf hp  Jsin>5/=sm/H-sm'. smf  — +/>  J 

en  développant  le  terme  sin  f \' P  )  ^™  ^  second  membre ,  et 


se  bornant  à  la  première  puissance  de  sin  y ,  on  trouve 

u' zri 

Csu: 
oîn  jr  =  a  . 


<  sm  —  8xn«  ^  ^  4-  sm  p  .  sm»  -r-  / 


rU' 

cos^ 


(t-) 


Si  Ton  substitue ,  dans  cette  formule ,  les  valeurs 

/>"=  29'.  29"  5  j[>  =  54'. i",  valeurs  que  nous  emploierons  bientôt 
dans  le  calcul  de  Téclipse^de  soleil  de  Tannée  1764,  et  qui  sont  expri- 
mées en  mesures  sexagésimales ,  on  trouvera  y  égal  h  -'^^  de  seconde 
«exagés^raaie ,  quantité  si  petite ,  qu'à  moins  d'avoir  besoin  de  la  der- 
nière exactitude  ,  on  peut  se  peimettre  de  la  négliger ,  et  se  borner 
à  la  condition  que  nous  ayons  établie  pour  le  conomencement  et  la 
fin  de  Féclipse. 

INùsque  Téquation  qui  détermine  le  tems  des  pbases  est  de  mhœ 
Ibrme  que  celle  que  nous  avons  obtenue  pour  les  éclipses  de  lune , 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


YHTSIQUR.  J^ji 

nous  la  traiterons  de  la  mèo^  manière,  et  nons  ferons  usage  dei 
mêmes  transformations.  Il  sera  donc  également  commode  d'intro- 
duire ,  dans  le  cas  actuel ,  rinclinaison  de  Torbite  relatÎTe ,  que  nous 
avons  employée  dans  les  éclipses 'de  lune.  On  fera  donc  comme  alors 


lang  a  = ,  % 

iw  —  m 

et  réquation  qui  détermine  t  deviendra 

n»f«-*-aAnsin«a.«=  <c>.J  ^-Il£-J   —  X»  >tin*a; 

m  la  résolvant  de  U  même  loamière ,  elle  donnera  comme  dans  la 
page  457 


—  Asin»  ot+sin  »T/   c»  f^ — ^  j  —  \* 


cos«  a 


n  n^  a  plus  maintenant  qu'à  mettre ,  pour  c ,  les  différentes  va- 
leurs qui  conviennent  aux  phases  que  Ton  veut  considérer  ;  et  les 
deux  valeuiy  de  t  feront  connaître  les  époques  correspondantes  oH 
ces  phases  arriveront. 

Par  exemple ,  si  Ton  veut  déterminer  le  tcms  du  commencement 
«t  de  la  fin  de  Fédipse ,  U  u*j  a  qu'à  ,  ainsi  que  nous  l'avons  déjà 

dit,  mettre  pour  c  cette  valeur...  c  =  l — ^ ;J  "^  P% 

et  les  deux  instans  cherchés  seront 


f=r 


~ASUI>a±sm«  1/     <  ■       ■    -^p^p  \    — A*COS«« 


On  prouvera  ^  comme  pour  les  éclipses  de  lune  ,  que  la  plus  grande 
]^base  de  l'écUpse  a  lieu  qusaxà  le  radical  s^évanouit ,  c'est-à-dire , 
quand  ou  a 


n 


?  =  f  i      ^    ^    )AC0S  — 

Cest  auisi  l'instant  du  milieu  de  Téclipse  ^  car  cette  valeur  de  t 
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est  la  demi-somme  de  celles  qi|i  convieniMQt  âu  eommencement  tl 

à  la  hD.'On  conclura  la  grandeur   de   Téclipse  comme   on  Ta   £ut 

pour  les  éclipses  de  lune  ,  et  on  révaluera ,  si  Ton  -veut ,  en  doigts , 

suivant  Fusagt  des   astronomes.  Le  calcul  est  absolument  le  même 

que  celui  que  nous  avons  fait  alors  ^  et  cela  doit  être  ainsi ,  puii<|ae 

les  formules   sont  identiquement  semblables ,  à  Texcepûon  du  £ic-« 

P 
leur  constant r- 

Jusqu'ici  nous  sommes  partis  de  Fépoque  de  la  conjonction  pomr 
trouver  les  instans  des  différentes  pbases.  Mais  réciproquement  si 
Tinstant  d^utie  de  ces  phases  était  donné  ,  rien  ne  serait  plus  focile  que 
dVn  déduire  Pépoque  de  la  conjonction^  Il  sufiirait  de  retrancher  de 
rinstant  obseiTé  la  valeur  de  t  qui  convient  à ,  cette  phase  ,  et  qui 
est  donnée  par  nos  formules.  Il  ùiXft  £ilrc  beaucoup  d'attention  a 
ce  résultat ,  car  il  est  la  base  de  la  méthode  qui  sert  à  déterminer 
les  longitudes  des  lieux  et  les  corrections  des  tables  de  la  lune  par  des 
•bservations  d'éclipsés. 

Si  Ton  voulait  connaître  Tinstant  du  commencement  ou  de  la  fin 
de  Féclipse  pour  un  observateur  qui  serait  placé  au  centre  même  de  la 
terre ,  il  n'y  aurait  qu''à  considérer,  qu''aux  instans  cherchés ,  la  distance 
appai-ente  des  centres  de  la  terre  et  de  Tombre,  vue  de  la  luuci 
doit   égaler  le  demi-diamètre  de   la  pénombre   vu  du  même  point  ^ 

or,  ce  dcmi-diamètte  est  égal  à  ( j .  — 2. — .    Telle    est 

donc  la  valeur  de  c  pour  le  cas  dont  il  s'agit.  En  la  substituant  dans 
l'expression  générale  de  t ,  elle  devient 


-±-"Kr?^ 


—  Asm»«+ttn«  1/    ( )  — A«  cos»  « 

t=  — 

n 

et  les  deux  valeurs  de  t  qu'elle  donnera  appartiennent  aux  instant 
chei^hés.  On  aurait  pu  encore  arriver  à  ces  résultats  d'une  autre 
manière,  en  observant  que  relativement  au  centre  de  la  terre,  on 
a  //  =:  o ,  ;?'  =  o.  Ainsi,  en  faisant  ces  suppositions  dans  les  valeurs 
générales  de  t  relaiive8.au  commencement  et  à  la  fin  de  Fédipseï 
on  aura  les  valeurs  pour  le  centre  dç  la  terre ,  et  ce»  valeurs  aeron» 
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...    1  /TîrTljY 

«=  j.-  _, 

c'esi-à-dire ,  précisément  celles  que  nous  Tenons  de  trouver. 

Je  prendrai  pour  exemple  Tédipse  de  soleil  qui  eut  lieu  le  pre- 
mier avril  1 764  )  et  qui  a  servi  de  base  au  grand  travail  de  Dionis- 
du-Séjour  sur  les  éclipses.  G)mme  il  ne  s^agit  ici  que  d^m  exemple 
de  calcul ,  j'adopterai  les  élémens  de  la  lune  ,  quHI  a  donnés  dans 
•on  ouvrage ,  quoique  Ton  en  pût  trouver  de  plus  exacta  par  les 
tables  actuelles.  Nous  supposerons  donc  avec  lui 

Instant  de  la  conjonaion  Io^.3I^5'%  tems  solaire  apparent  à  Paris.  1 
liatitude  de  la  lune  en  conjonction ........    a  =H-39'.3a''    boréale*  ' 

Mouvement  horaire  de  la  lune  en  latitude. .    11  =4-  ^ »i\i\      la  lune  ¥i 
rapprocha  du  pôle  boréal  de  Técliptique. 

Mouvement  horaire  de  la  lune  en  longitude   m  =-4-^^39'' 

Mouvement  du  soleil  en  longitude m'  =-4-  2'. 27".  7 

Parallaxe  horisontale  du  soleil />'  =r  8'^  S 

Parallaxe  horis.  de  la  lune  en  conjonction. .    p  '^    54'.   i'*  .^     •' 

Diamètre  apparent  de  la  lune U'-=i     39'.  29" 

Diamètre  apparent  du  soleil» > . . . .    Z)  =     5i' .  Sl'^. 

£n  mettant  ces  donnée»  dans  notre  formule ,  on  trouvera 
a  =50. 44'.  27". 

G)mmenceinem  /'  =-0^,14478—^^73898  =  -2^,88376  =  -2^.  53'.  1", 

Fin t"=:-oSï4478+2\73898  =+2»',5942o  =  =  2fc.35'.39", 

Milieu ^^=- 0^14478= -o*.  8'.  \\ 

Le  commencement  et  le  milieu  de  Féclipse  ont  donc  eu  lieu  avant 
la  conjonction ,  la  lia  après.  La  distan^  apparente  des  centres  de  la 
terre  et  de  Pombre  lunaire  à  Pinstant  de  la  plus  grande  ph*»e 

— ^! — ; .  Acoa«  =  39'.27"5  cette  distance  étant  moindre  que  {la  pa- 

i«dlaxe  de  la  lime  qui  représente  le  demi-diamètre  apparent  delà   terre 
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Tue  de  la  luue,  SI  s^ensuit  que  Taxe  de  Tombre  tombait  à  eet  imtam  êsa» 
rintérieur  du  disque  terTetïTe.  L* éclipse  était  d^no  centrale  pour 
certains  lieux ,  quoiqu'elle  ne  le  ftit  point  poiv  le  centrt  de  la  tertvf 
cependant ,  il  n'y  avait  point  d'obscurité  totale  ,  puisque  le  diamètre 
apparent  du  soleil  surpasse  celui  de  la  lune.  L'éclipsé  était  donc 
centrale  et  annulaire  dans  certains  lieux  ;  dans  d'autres,  elle  ëuit 
annulaire  sans  être  centrale ,  il  s'^en  est  trouvé  aussi  qui  ont  dû  la 
Yoir  partielle  sans  être  annulaire  ni  centrale }  enSn  il  l'esiait  plut 
de  la  moitié  du  disque  terrestre  où  on  ne  la  voyait  pas  da.  toul^ 

p      (  ^'  ^-  /i  ) 

car  le  rayon  de  la  pénombre  '  ',  •  -  =  5o'  .  45"  est 

moindre  qu.*  la  plus  courte  distance  des  centres  ^ *vf' ,  de  sorte 
que  du  côté  même  où  Tombrc  passe,  il  y  a  une  portion  4u 
diamètre  du  disque  égale  à  8'. 4^'  V^  P'^*^  point  éclipsée.  £q 
retranchant  cette  portion ,  du  demi-diamètre  apparent  de  la  terre 
54'. i". 5  ,  il  restera  45'.  19,6  pour  la  partie  éclipsée,  qui  ,  divisée 
par  la  valeur  du  diamètre  et  réduite  en  doigts ,  deviendrait 

6485. o  °  i#o 

Il  y  aui^it  quelques  modifications  à  ^re  à  tous  ces  résultats  si 
Ton  voulait  obtenir  la  dernière  exactitude.  Le  mouvement  horaire 
de  la  luue  Vest  pas  rigoureusement  constant  comme  nous  l'avoot 
supposé  ,  la  différence  se  fait  déjà  sentir  après  des  intervalles  de 
tems  peu  considérables.  De  même  la  parallaxe  de  la  lune  et  soi» 
diamètre  apparent  varient  aussi,  avec  sa  distance  à  la  terre.  Toutes^ 
ces  quantités  qui  sont  les  élémens  de  nos  calculs  n'ont  pas  la 
même  valeur  au  commencemoit  de  l'édipse ,  au  milim  et  à  la  fie* 
II  faut  donc  avoir  égard  à  leurs  variations. 

Oa  pourrait  d'abord  y  parvenir  par  interpolation  ^  car ,  pendant 
un  intervalle  de  quelques  heures ,  le  mouvement  horaire  de  la  lune  ^ 
toit  en  latitude  ,  soit  en  longitude  ,  peut  être  représenté  pM*  une 
expression  de  la  forme  a  H-  ^<  +  et' ,  où  abo  désignent  des  norobrcf 
connus^  et  £,  le  tems  eiprimé  en  heures.  Quant  à  la  parallaxe  et  ew 
demi-diamètre  ,  leur  expression  générale  serait  encore  plus  fiicile , 
parce  qu'ils  ne  varient  que  proportionnellement  au  tems  :  en  for- 
mant donc  €çfl  eipreflSMM  fiéofrales  ,  ^  \^  wuMxmax  dam  l» 
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^itlcm  de  r  «t  *e  c ,  aa  lieu  de  cellea  dont  nom  avons  fiât  usage, 
on  pourrait  encore  en  tirer  le  tenu  par  des  approximations  assez 
fiiciles  ;  mais  il  sera  encore  plus  simple  Je  regarder  les  '  résuluts 
obtenus  préc^emment  comme  de  premières  domiées  approchées  qu^ii 
^ut  rectifier  ensuite. 

Supposons ,  par  exemple  ,  que  notre  premier  calcul  ait  indiqué  la  fin 
de  PécUpse  à  une  époque  t  après  la  conjonction ,  et  que  Ton  veuille  déter- 
miner cette  époque  avec  ^>ute  Texaciitude  possible ,  en  ayant  égard  aux 
variations  du  mouvement  horaire.  On  supposera  que  Finstunt  cherché 
se  diffère  de  t  que  d''une  petite  quantité  t':  on  calculera,  pour 
Finstant  t ,  pr  les  tables  astronomiques,  la  longitude  /'  du  soleil , 
son  mouvement  horaire  m%  êon  diamètre  apparent  Z>,  sa  parallaxe 
/p' ,  la  longitude  /  de  la  hme  ,  sa  latitude  h  ,  ses  mouvemens  horaires 
m  et  n  en  longitude  et  en  latitude ,  sa  parallaxe^  p  et  son  diamètre 
apparent  Z>^.  Alors  ,  pour  Tinstant  t'  voisin  du  premier,  la  diffé- 
rence de  longitude  de  la  Inné  et  dû  soleil  sera  /—  Z'  +  (m  —  m')  t% 
lu  dilfik'tfice  des  latkudes  a  -4-  /it' ,  par  conséquent  Tangle  à  la 
tcrife  T,  entre  les  centres  du  soleil  et  de  la  lune  sera  exprimé  par 
rïijpothénuse  du  triangle  rectangle  formé  par  ces  différences ,  c^est- 
«-dire  que  Ton  aura 

r«  =  {/  —  r  +  (m  -  I»')  «}•  -f. ( A  4-  nt]K 

Or  ,    en  nommant  c   la    distance  des  centres  de  la   terre  et  de 
Tombre  vue  de  la  lune  à  un  instant  quelconque ,  nous  avons  trouvé 

p 

<m  auhi  donc  encote 

^/_ /'  +  (w  -  m')  t'}«  +  {a  +  nf}*  :^  c«  ^JZfy  , 

^nation  tow^'a^^ût  analogne  à  celle  qne  nous  avons  obtenue  d'abord  , 
oiius  dans  laquelle  les  élémens  des  deux  astres  sont  relatifs  à  Finstant; 
t'  :  en  développant  cette  équation  on  aura 
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on  la  transformera  àe  la  même  manière  en  introduisant  Fincliiiattoa 

«  de  l'orbite  relative  à  l'instant  t ,  de  manière  ^^on  ait 

n 

taug  a  =  . 


w  —  m 
car  en  éliminant  (  m  —  m'  )  on  aura 

»'»t'»4-2/2sin«  I A  siua-|-(/- 1)  cosa }«"={«*  (  ^"^  J  -^*"  (''O* ]  »in»«i 

cette  éfjuatiozi  éiant  résolue  algébriquement  donne  pour  <'  deux  va- 
leurs qui  sont 


—  sina|\sin«-*-(/-/)cosaJ+Mnal/    c»[  L-- j  -a»-(/-^)»-4- jA8in«+(/-0«*' 


L'une  de  ces  Talem*s  est  la  correction  qu'ail  Êuit  faire  à  Tinsiant  ( 
pour  avoir  la  phase  que  Fou  cherche  ,  et  qui  est  ici  par  supposi- 
tion la  lin  de  l'éclipsé  ^  l'autre  -valeur  est  la  correction  qu'il  faudrait 
appliquer  à  ce  même  iustant  pour  avoir  la  phase  correspondante , 
par  exemple  ici  le  commencement  de  l'écIipse  ,  si  les  mouvemens  ho- 
raires restaient  toujours  lef  mêmes  qu'à  l'instant  t  pris  pour  origine. 
Cette  dernièfe  valeur  ne  peut  nous  intéresser  puisqu'elle  est  contraire  à 
la  nature  j  il  faut  d(ifnc  savoir  reconnaître  celle  des  deux  que  nous 
voulons  obtenir  ,  et  cela  est  très-facile ,  cai  celle-ci  s'évanouirait  sila 
distance  apparente  des  centres  de  la  lune  et  du  soleil  calculée  pour  l'insunt 

P  '~'  p' 
t  pris  pour  origine  ctiit  «exactement  égale  à  la  valeur  c  .  » 

ou  T  qui  correspond  à  la  phase  que  l'on  considère  j  c'est-à-dire ,  si  Ton 
avait  à  cet  iustant 


(LzEy-.-H-iy^. 


^        :  O. 
P         ' 

La  valeur  de  t'  qui  nous  intéresse  doit  satisfaire  à  cette  condition, 
c'est  par  conseq^uent  ce^e    ou  le  ladical  est  affecté  du  si^ue- positif , 

«'cst-à-dire 


i:=z 


^  sfn*  {^sin  «^.(Wjccs*}  -|-sin«|/    ""Y^Y-a*^  (Z-7')»^(X6in«+(/-r. 


1 
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Mû»  comme  cette  valeur  qui  doit  être  fort  petite  lertit  aimi  d»ni^ 
par  la  différence  de  deux  quantités  qui  pourraient  être  atiez  grandcf 
et  qu'il  faudrait  calculer  a^ec  beaucoup  de  précision ,  nous  multiplie* 
rons  ces  deux  termes  par 


r=: 


Aiin 

et  alors  on  aura 


n  est  facile  de  Toir  que  l'autre  valeur  de  f  ne  pourra  pas  satis^ 
fôre  à  la  même  condition  en  général  ,  mais  elle  y  satisferait  si 
Ton  avait  en  même  tems 

#»r^JLZX  J  —  A«  — (/  —  /')«  =  0,  Afiin«+  (il— r)cos«=so, 

La  première  condition  signifie  que  l'instant  t ,  résultat  du  pre«- 
mier  calcul ,  est  exact ,  et  qu'il  n'y  a  rien  à  y  changer.  Four  in- 
terpréter la  seconde,  fiûsons 

--i-  =  tang^t 

$  sera  l'angle  formé  avec  l'édiptiqne  par  la  dislance  apparente  des 
«entres  de  la  lune  et  du  soleil  à  Pinstant  t,  cette  distance  étant 
vue  de  la  terre.  En  substituant  cette  valeur  dans  la  seconde  des  con- 
jditions  que  nous  venons  d'obtenir ,  on  aura 

sinasinjtH-cot&cos/Sso,    ou    cos(a—- ^)  =  o, 

«'est'-à-dirc  ,  que  dîfS^reuce  des  ans^cs  «  et  /3  serait  ^ale  à  un  au^t^ 
droit  ;  et  par  conséquent ,  dans  ce  cas ,  l'orbite  relative  de  la  lun« 
Tue  de  la  terre  serait  perpendiculaire  à  la  ligne  qui  joint  son  centre 
•t  celui  du  soleil.  Cette  cii-oonitajice  ne  p»iAt  appaitenic  qu'au  miiiou 
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de  rédipW)  et  Bon  tu  conmoMmoement  ni  à  la  fin  ,  k  moms  qu^e&e 00 
•e  réduise  k  une  appnlse. 

Quand  on  aura  corrigé  Tépoque  de  la  fin  de  Tédipsc,  comme 
Douft  venoDJ  de  le  dire,  on  pourra  corriger  Pépoqne  du  comment 
cernent  de  la  même  manière,  en  prenant  pour  les  ëlëmens  de  Fastre 
ceux  qui  sont  relatifs  à  cette  époque  ,  et  y  plaçant  Porigiiie  du  tems 
t\   On  choisira  de  même  entre  les  deux  valeur»   de   t'  celle  qui 

s^éyanouit  quand  c*  .  ( ^  j   —  a»  —  (/—/')«  =r  o  ,   c^«t-A* 

dire,  que  Ton  pourra  employer  Tetpresslon  que  nous  venons  de  déter^ 
miner  en  général ,  pourvu  que  Ton  y  substitue  les  valeurs  numé* 
riques  qui  conviennent  aux  instans  que  Ton  veut  considérer.  Dans 
ce  cas  général  ou  Ton  suppose  les  mouvemess  iiotaircs  variables ,  le 
tems  de  la  plus  grande  phase  n'est  plus  intermédiaire  entre  le  milieu 
et  la  fin. 

Si  l'instant  du  commencement  ou  de  la  fin  de  Téclipse  avait  été 
réellement  observé  et  que  Ton  voulût  en  conclure  Tépoque  de  la 
conjonction ,  il  n'y  aurait  qu'à  calculer  la  valeur  exacte  du  tems 
X+  t'9  comme  nous  venons  de  le  faire,  et  la  retrancher  du  tems 
de  l'observation ,  s'il  s^ssait  de  la  fin  de  Téclipse  j  ou  l'y  ajouter 
s'il  s'agissait  du  commencement. 

II  j  a  encore  une  autre  circonstance  à  laquelle  nous  n'^avons 
jpoint  eu  égard ,  et  qu'il  nous  faut  corriger  aussi ,  avant  de  com- 
mencer notre  seconde  approximation.  Nous  avons  supposé  la  terre 
sphérique,  et  nous  avons  calculé  le  contact  de  la  pénombre  et  de 
la  terre  comme  celui  d'un  cône  circulaire^et  d'une  sphère  ,  ou  plus  sim- 
plement comme  le  contact  de  deux  circonférences  de  cercle;  mais 
réellement  ce  calcul  n'est  qu'une  approximation.  Pour  le  rendre  exact , 
il  faut  déttrmiiier  le  point  physique  du  sphéroïde  terrestre  qui  reçok 
le  premier  contact  de  la  pénombre  ,  et  celui  qui  le  reçoit  le  der- 
nier; il  feut.  calculer  b  longueur  des  rayons  terresttvs  qui  posMOt 
par  ces  points  ,  et  prendre  pour  demi*diamètre  apparent  de  la  terre , 
c'est-à-dire,  pour  parallaxe  de  la  lune,  les  valeurs  de  la  parallaxe 
qui  y  correspondent;  ce  sbiit  ces  valeurs  qu'il  &ut  Itttrodtdre  dans 
nos  formules  pour  calculer  les  résultats  du  premier  et  du  dernier 
contact,  c'est-à-dire,   le  commencement  et  la   fin  de  l'écUpse. 

Cette  recherche  semble  assez  compliquée  au  premier  coup-d'oeil , 
parce  que  la  parallaxe  dépend  du  lieu  où  se  fait  le  contict  ;  par 
conséquent  dé  riostant   où   ce    contact   arrive  ;  et  réciproquemeat 
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Tinstant  du  coiitacl  dépend  de  la  parallaxe.  Mais  on  simpllHera  , 
tout  en  remarquant  que  Terreur  du  contact  calculé,  en  supposant 
lu  terre  sphérique ,  ne  peut  être  que  fort  peu  considérable ,  puisque 
la  terre  diffère  irès-peu  d'une  sphère.  Par  conséquent  l'instant  du 
contact  étant  connu  sur  la  sphère  ,  on  peut  Temployer  à  calculer 
la  longitude  et  la  latitude  f;éos;raphique8  du  lieu  où  ce  contact  doit 
arriver.  On  y  prendra  la  valeur  du  rajon  terrestre  ;  et  comme  la 
variation  totale  de  ce  rayon  ,  du  pôle  à  l'équateur ,  est  extrêmement 
petite ,  elle  deviendra  tout-à-fait  insensible  sur  le  petit  espace  où  le 
point  de  contact  pourra  varier. 

Pour  résoudre  cette  question  ,  et  confirmer  par  le  calcul  les  approxi- 
mations que  nous  venons  d'indiquer  ,  reprenons  \^fig»  i3.  Dans  cette 
figure,  les  points  SLT  représentent  les  contres  du  soleil,  de  la 
lune  et  de  la  terre.  Les  circonférences  décrites  autour  des  deux 
derniers,  sont  les  intersections  de  la  lune  et  de  la  terre  supposées  sphé- 
riques  par  le  plan  des  trois  centres.  Enfin  la  ligne  KM  tangente  à 
ces  deux  circonférences  est  Tarête  extrcme  de  la  pénombre  qui  se 
trouve  toujours  dans  ce  plan  et  qui  doit  être  tangente  à  la  sphère  ter- 
restre dans  le  cas  du  premier  et  du  dernier  contact,  en  sorte  que 
Tangle  KMT  est  droit.  Or  si  du  point  de  contact  M  nous  menons  la 
ligne  MS  au  cecitre  du  soleil ,  Pangle  KMS  sera  le  demi-diamètre  ap- 
parent de  cet  astre  ,  ou  —  »  puisque  KM  est  l'arête  de  la  pénombre  y 

qui  lui  est  tangente.  Par  conséquent,  si  nous  contmuons  à  employer 

D 

les  mesures  sexagésimales  ,    nous  .aurons  SMT  =90  —   —  >  l'angle 

TSM  du  même  triangle  est  à  très-peu-près  égal  à  l»  parallaxe  lioii^ 
son  taie  du  soleil ,  c'est-à-dire  à  p  ^  puisque  le  bord  tS"  du  soleil  est 
horisontal  en  M,  Ainsi  la  somme  de  ces  deux  angles  est 

D         , 

00  — ^P  \   ^*  comme  le  troisième  angle  STM  en  est  le  supplc- 

ment ,  on  aura 

D 

STM=^o-^' 


1 


C'est  la  distance  angulëire  du  sdeil  au  point  du  premier  ou  du  dernier 
contact  vue  de  la  terre. 

Maintenant  que  cet  angle  est  connu,  soH^,  Jfî^.    i4>   ^  le  centre 


3i 
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de  la  terre ,  Y  W'V"  la  «ection  de  sa  surface  par  le  plan  de  l'écEp- 
tique  j  S^  S'  les  positions  successives  du  soleil  dans  ce  plan  à  PinstaBC 
de  la  conjonction  et  du  dernier  contact,  enfin  M  le  poiut  de  b 
surface  terrestre  où  ce  contact  a  eu  lieu.  Si  de  ce  point  quHl  faut 
supposer  élevé  au-dessus  du  plan  de  la  figure  ,  nous  menons  le 
rayon  M jT  au  centre  de  la  terre  ,  Pangïe  <$"  2W  sera  Tangle  de  dis- 
tance que  nous  venons  de  déterminer.  De  plus,  on  connaîtra  l'in- 
clinaison du  plan  H'J'M  sur  FécUpiique  ^  car  puisque  la  lune  s'y 
txouve  à  l'instant  du  dernier  contact  dont  Tépoque  est ,  je  suppose  ,  t"  9 
sa  latitude  ,  à  cet  instant ,  est  a  -I-  nt'  ^  sa  différence  de  longitude  avec  le 
soleil  est  (  m  — •  ni  )  i\  et  sa  distance  apparente  au  soleil  vue  de  la  terre 

est    T  ou \r  p  —  p  j  par  couâéqucnt ,  comme  ces  arcs  sont 

a 

fort  petits ,  le  sinus  de  Tinclinaison  du  plan  sera •  :  et 

— ■^—'^P'-P 

(m- ni)  if' 
•on  cosinusr  sera  ■    '/  .   /j "~  *  Avec    ces  données ,   on  peut 

^P-P 

aisément  calculer  la  Utitude  du  point  jF/  et  sa  différence  de  k)ngi- 
tude  avec  le  soleil ,  car  &i  Ton  abaisse  de  ce  point  sur  Tédiptique 
le  cercle  de  latitude  MF".^  les  trois  poinu  y,  V*\  M,  forme- 
ront sur  la  sphère  terrestre  un  triangle  sphérique  rectangle  en  y\ 

dans  lequel  on  connaîtra  de  plus  Thypathénuse  J^'Til/rrgoH »' 

et  Tangle  dièdre  Mf^'V"  que  nous  venons  de  déterminer.  On  aum 
donc  ainsi,  par  les  règles  de  la  trigonométrie 

cos( P]*{^-^nt") 

BmMV    =         j^.^j^ 

— -— +  p-^' 

tangFr=tang(^90-*---;>-J'^.^^        • 

—;—-^p-p 

Dans  la  première   de   ces  valeurs  ,   on   peut   supposer  .    .    .   .  i 
cos  r /7M  =  I  y  il  n'en  résultera  quo  quelques  secondai  dt  di^ 
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tèréûce  sur  MF" ,  et  quelques  fleconrffts  ne  sont  d'aucune  coîisëquenc» 
ians  cette  élimination.  Quant  à  la  valeur  de  F"f^"  ^  on  peut  la  sim- 
plifier beaucoup}  #ar  en  feisant  FT"  =z  go -h  F\  ce  qui  donne 

tang  VF"  ^  — . —y  Fëquation  qui  détermine  F' F"   devient 

ung  F 

tang(^---^J>^— — 4-;>^;>} 

*-s  ^  = (^;;ôr— ' 

On  Toit  donc  que  l'arc  F'  est  très-petii  de  l'ordre p'  ^  pat 

2 

conséquent ,  en  substituant  les  sinus  aux  af  es ,  on  aura  par  une  ap- 
{iroximation  toujours  suffisante 


[m  —  m)  t 


F'  = , 

[m  —  m)  t 

qui  doniàe 


(w  —  m  )  « 

Ccst  la  différence  de  longittide  entre  le  point  iW  et  le  soleil  : 
ajoutez-y  le  mouvement  du  soleil  en  longitude  depuis  la  conjonc- 
tion jusqu'à  l'insiant  du  dernier  conuct,  mouvement  égal  à  m  f  ^ 
TOUS  aurez  la  longitude  du  point  3/  comptée  du  point  F  de  l^éclip- 
tiqiie  ou  la  conjonction  est  arrivée.  Enfin ,  si  Ton  ajoute  encore  la 
longitude  du  soleil  comptée  de  Téquinote  ,  à  l'époque  de  la  conjonc- 
tion ,  longitude  que  nous  nommons  L  ,  et  qui  est  représentée  par 
Y  F  dans  la  figure  ,  on  aura  la  longitude  du  point  M  rapportée  au 
point  équinoxial.  On  obtiendra  ainsi  ces  expressions  très-simples: 

Coordonnées  du  point  de  la  terre  oh  se  fait  le  dernier  eontact 
de  la  pénombre» 

tx>ngitude  du  zénith  Qo4-X4-mY'-4--  ,   ' ,.    „     »  j 

•  "^  (  OT  —  m  )  t  { 

A  -4-  nt" 

•in  (latitude  du  zénith) /y  ^  jj " 

H/3— />' 
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Par  exemple ,  àeLiia  l'éclipsé  que  nous  ayons  calculée  ,  on  avait , 
k  l'époque  du  dernier  contact <"  =  2^,59420  , 

On  avait  de  plus,  à  Tinstant  de  la  conjonction    L  =  120.9  .56". 

En  employant  ces  quantités  et  les  autres  données  dont  nous  avon- 
feit  usage,  on  trouve  que  le  dernier  contact  a -eu  lieu  dans  un 
point  de   la  terre   où  Ton  ajvait  à  cet  instant  : 

Longitude  du  zénith .'  .  .  .  .   I020.35'.i5'/, 

Latitude  du  zénitk .  .  .  ^  .     33° .  27' .  35''  boréale. 

Les  mêmes  raisonnemens  appliqués  au  commencement  de  Fédipse 
donneront  : 

Coordonnées  du  point  de  la  terre  où  se  fait  le  pr^ni^er  contact 
de  la  pénombre» 

Longitude  du  zénith  2700-t-Z-4-mY-t-  ■  ,^    ^     ■  -> 

(m  —  m  )  t^ 

^  •+"  "*' 
Bxn  (  latitude  du  zénith  ) -rp rr • 

Par    exemple  ,  dans  notre  éclipse  on   avait   a  cet  instant , 

t'  :=  —  2^,08376,  ce  qui  donne  ,  pour  le  point  du  premier  contact 

Longitude  du  zénith .  .  •>  281 '.45'. 48' 

Latitude • 210.59    o"    boréale. 

£n  appliquant  ces  formules,  il  ne  faut  pas  oublier  de  donner  h 
t'  et  à  t"  les  signes  qui  leur  appartiennent  et  qui  sont  déterminés 
par  les  calculs  précédons.  Avec  cette  seule  attention  les  formules 
sont  générales  et  peuvent  servir  pour  tous  les  cas. 

11  ne  reste  plus  maintenant  qu'à  trauftformer  ces  coordonnées  en 
ascensions  droites  et  en  déclinaisons  ,  ce  qui  est  très-fiicile  pai'  let 
foi  mules  de  la  page  58,^  on  trouvera  ainsi 

Point  du  dernier  contact  : 

Ascension  droite  du  zénith 109*.    l'.55" 

"Déclinaison  du  zénith  ou  latitude  géographique     56o.  6'. 20"  boréale» 

Point  du  premier  contact  : 

Ascension  droite  du  zénith 280*. 53'. 5/' 

Déclinaison  du  zénith  ou  latitude  géographique*^  V*,  a' .  39"  australe» 
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La  connaissante  des  latitudes  géographiques  suffit  déjtt  pour  trouver 
les  parallaxes  correspondantes  à  ces  deux  points  du  fi;lohe  terrestre  ,  car 
nous  avons  donné  ,  dans  le  premier  livre,  page  164  ,  l'expression  générale 
des  rayons  terrestres  pour  une  latitude  quelconque  ,  et  les  parallaxes 
«ont  proportionnelles  à  ces  rayons.  Celle  que  nous  avons  employée. 
54'.  i". 5,  est  la  valeur  qui  convenait  au  rayon  du  pôle.  Soit  donc  B 
■ce  rayon  exprimé  en  mètres ,  et  /?'A"  les  rayons  pour  L-s  deux  latitudes 
où  le  contact  a  eu  lieu  j  les  véritables  parallaxes  relatives  à  ces  latitudes 
fieront 

»/ 

Pour  le  premier  contact.  54'.  i".5  X  — =54' .  i^jS .  x,oo3297=54  •  lîi"  •  3 

Pour  le  dernier 54'.  i'  .5x  — =54'.  i",5 . 1,001024=54'. 4'. S 

A  parler  rigoureuçement ,  ces  parallaxes  ne  sont  pas  encore  celles 
quUl  faudrait  employer  dans  le  calcul  de  la  distance  des  centres  ,  car 
elles  appartienneiit  au  point  du  sphéroïde  oii  se  fait  le  contact  de  la 
pénombre  ,  par  exemple  au  point  /!/,  /ig.  i3 ,  et  non  pas  au  point  Iii\ 
où  le  sphéroïde  est  touché  par  le  rayon  visuel  mené  du  centre  de  la 
lune.  Mais  il  est  facile  de  voir  que  l'erreur  sera  toujours  bien  petite  à 
<:ause  du  peu  de  différence  de  ces  deux  points.  En  effet,  soit  f^  le 
point  d'mtersection  àt»  deux  droites  KM,  LM'  dont  Tune  touche 
la  terre  en  il/,  Tautre  et»  M  .  Il  est  visible  que  les  deux  angles 
M2^âl' t  NVL  seront  égaux,    comme  a3ant  tous  deux  pour  sup- 

D" 

plémentle  même  angle  MVM' ,  On  aura  donc  MTM'  =  —  j  Z)"étant 

le  diamètre  apparent  de  la  lune ,  ce  sera  i5'  sexa^v  ,  en  supposant  ce  dia^- 
mètre  de  3o'.  Or  une  différence  de  1 5' dans  la  position  de  dvux  points  sur 
le  sphéroïde  terrestre  ,  supposé  elliptique  ,  ne  iait  pas  plus  de  o",o5 
sur  la  parallaxe  ,  dans  les  cas  morne  les  plus  favorables  à  cette  va- 
riation. On  peut  donc,  vu  la  petitesse  de  cette  errevu*,  négliger  la 
différence  d«s  rajons  terrestre*  entre  les  points  Al  et  M' j  et  calculer  la 
■dislance  des  centres  dans  le  cas  du  premier  et  du  dernier  contact  avec  . 
les  paiailaxes  que  nous  venons  de  déterminer.  Mais  ici  se  présenta 
encore  une  autre  circonstance.  Le  rayon  vistiel  TjM>  mené  delà  lune 
tangentiellcment  au  sphéroïde  elliptique  nV'st  plus  perpendiculaire  au 
rayon  terrestre.   Par  conséquent  Tangle  TLM'  n'est  pas  toat-à-^ait 
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égal  à  la  parallaxe  horisontale  qui  convient  à  ce  rayon.  Cette  remarqofli 
«st  vraie  à  la  rigueur  j  mais  l'erreur  qui  peut  résulter  de  son  omission 
est  encore  plus  faible  que  la  précédenfç  ^  car  si  Ton  mène  en  M' 
nne  normale  à  Tellipse  ,  cette  normale  faisant  avec  le  rayon  un  angle  riy 
la  distance  de  la  lune  au  zénith  vrai ,  comptée  à  partir  du  rajon  y 
sera  90  H-  /i  j  par  cooséquent  la  parallaxe  de  hauteur  TLM'  scia  égale 
à  ;?  sin  (  90  4-  /i  )  ou  p  cos  n  j  p  étant  la  parallaxe  horisontale  dans 
l'ellipse.  Or  la  plus  grande  valeur  de  Tangle  n  étant  toujours  au-dessous 
de  1 2'  sexas^ésimales ,  le  iàcteur  cos  n  ne  peut  pas  produire  plus  de 
o",02  de  variation  dans  la  parallaxe  p. 

£ntin  si  Ton  voulait  tenir  compte  exactement  de  toutes  les  circOBS-« 
tances  dn  problème  avec  une  rigueur  géométrique,  il  ne  £iudrait  pa& 
supposer  que  le  preinier  et  le  dernier  contact  de  la  ])énonibre  aveQ 
le  s))héi-oide  terrestre  se  font  dans  le  plan  des  trois  centres.  Cett9 
disposition  avait  lieu  dans  le  cas  de  la  sphère ,  elle  u'a  plus  lieu  quand 
la  terre  est  un  sphéroïde  elliptiqne  ;  excepté  dans  deux  cas  ;  lorsque 
le  plan  des  trois  centres  coïncide,  avec  Féquateur  ou  avec  un  mé- 
ridien. Ainsi  pour  traiter  ce  problème  avec  ses  circonstances  géomé- 
triques ,  il  faudrait  concevoir  le  cône  de  la  pénombre  et  l'elEpsoïd* 
terrotre  comme  étant  tous  deux  mobiles  conformément  aux  lois  que 
nous  avons  établies,  puis  chercher  les  conditions,  du  contact  de  leurs 
sm^fiices.  LfiL  petitesse  de  Tapplatissement  de  la  terre  ,  et  la  cunnais- 
sance  déjà  très» approchée  du  lieu  et  de  Tinstant  dus  contacts  sur  la 
sphère  permettraient  de  résoudre  ce  problème  par  des  approximations 
faciles.  IVlais  cette  recherche  minutieuse  n'aurait  aucune  utilité  bien 
réelle  ^  et  si  je  suis  entré  à  ce  sujet  dans  quelques  détails ,  c'est  uni<i 
quement  pour  donner  une  idée  rigom-euse  de  la  question ,  et  montrer 
sur  quoi   ])ortent  les  approximations  qui  la  facilitent. 

Si  Ton  veut  négliger  la  dernière  circonstance  que  nous  venons 
d'indiquer,  on  pourra  calculer  la  distance  des  centres  avec  les  pa- 
rallaxes elliptiques  que  nous  avons  trouvées  pour  les  instans  des 
contacts.  Avec  ces  parallaxes  ,  et  les  élémens  du  mouvement  && 
deux  astres  calculés  pour  ces  mêmes  instans,  on  procédera  à  une 
seconde  approximation  ;  et  cette  fois  en  obtiendra  les  instans  du  com- 
mencement et  de  la  fin  de  Téclipse  avec  une  grande  exactitude. 

Si  Ton  voulait  connaître  complètement  la  position  des  deux  points 
d'entrée  et  de  sortie  que  nous  venons  de  déterminer  sur  la  sphère ,  il 
faudrait  avoir  leur  loi^itude  géographique  rapportée  au  méridiçn  d'iim 
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Rtn  àéhtrmmé^  de  Paris ,  par  exemple^  or ,  ri«n  nVtt  plus  facile;  car  il 
suffît  de  calculer  rascension  droite  du  soleil  pour  les  iastans  des  deux 
eODtacts,  et  de  la  retrancber  de  rascension  droite  du  zéniih  de  chacun 
des  deux  points,  laquelle  est  donnée  pour  le  même  ibstani.  On  aura  ainsi 
Pangle  horaire  du  soleil  dans  chacun  de  ces  points  à  Tinstaiit  où  le  phé- 
nomène a  eu  lieu  ^  et  comme  on  connaît  Theure  qui  se  comptait  à 
Paris  au  même  instant ,  ^on  aura  par  ce  moyen  la  différence  dei 
longitudes.  Voici  le  type  de  ce  calcul  qui  n'a  pas  besoin  d^ex pli- 
cation. 

Premier  contact.  Dernier  contact. 

Longitude  du  soleil  à  Fépoque  de 
la  conjonction ,    ,,  la».  9.56^  12®.  9'-56" 

Réduction  à  Finstant  du  phéno- 
mène  .............  mY=  — 7'.  7"    w Y' =-4- 6'. 34' 

Longitude  du  soleil  à  Tinstant  du 
phénomène.    •    .    .    *    , la®.  2'. 49''  i2fi.i&.2o" 

Avec  ces  longitudes  et  Tobliquité 
de  Técliptique  25°. 28'. 21",  on  cal^ 
eule  les  valeurs  correspondantes  de 
Tascension  droite^du  soleil,  qui  sont, 
suivant  les  formules  de  la  page  58 . .  1 3<» .  5' . 55"  i3o .  ao' . 28* 

Retranchant  ces  résultats  de  Tas-  ' 

cension  droite  de  chaque  point ,  qui 
«st 28o«-53'.57"  1090.   l'.Sô'' 

on  a  Tangle  horaire  du  soleil  à  Fins- 
tant du  phénomène 267®. 48'.  4"  95°'4*'*^7*' 

ou  en  divisant  par  i5  pour  réduire 

en  heures  solaires ♦  I7^.5i'.i2"  6*.2a'.4^ 

Ces  angles  sont  comptés  à  partir  du  méridien  supérieur ,  et  d^orient 
en  occident ,  de  o  à  36o«  ;  or ,  en  comptant  toujours  de  la  mdme 
ynaBière,  on  avait ,  à  Paris, 
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Premier  contact.      Dernier  contact, 

A  l'instant  de  la  conjonètion.  22^.  5i'.  5"  22^.  3i'.  5" 

Réduction  à  Tinstant  du  phé- 
nomène   .  f'x=  —  2^.53'.  i"    f^'= -I- 2^.35'.39*' 


Heure  que  Ton  comptait  à 

Paris  à  l'insunt  du  phénomène.  19^.38'.  4'  i^*  ^'44' 

Retranchant  les  angles  ho- 
raires des  deux  lieux .  .    •    .   •  1 7^ .  5 1 ' .  1 2"  6^ .  22' .  4^" 


on  a  leurs  longitudes  géogra- 
phiques rappoitées  au  méridien 
de  Paris .    w    .  1^46'. 62"  i8^.43'.58" 

Ces  longitudes  sont  comptées  d'orient  en  occident  comme  les  angles 
horaires.  Comme  la  dernière  surpasse  12^.,  si  Ton  veut  la  convertir 
en  longitude  occidentale  ,  il  n'y  a  qu'à  prendre  son  supplément  à 
24''' »  ce  sera  S'».  16'. 2". 

Ces  résultais ,  obtenus  en  supposant  la  terre  sphérique ,  ne  peuvent 
comporter  que  quelques  minutes  d'erreur.  Si  Ton  voulait  les  rectifier 
et  obtenir  une  plus  grande  exactitude  dans  cette  recherche,  ce  qui 
ne  serait  jamais  qu'une  affaire  de  curiosité ,  inutile  'dans  les  applica- 
tions ,  il  n'y  aurait  qu'à  suivre  là  marche  que  nous  venons  d'adopter 
quant  aux  raisonnemens  et  aux  formules ,  en  y  ajoutant  seulement 
la  précaution  d'effectuer  les  calculs  avec  les  parallaxes  elliptiques  et 
avec  les  autres  élémens  de  l'éclipsé  calculés  pour  les  deux  instans  du 
premier  et  du  dernier  contact  que  nous  venons  de  déterminer. 

On  pourrait  encore  se  proposer  bien  d'autres  questions,  relativement 
aux  circonstances  générales  des  éclipses  ;  on  pourrait ,  par  exemple ,  de- 
mander de  tracer  sur  le  globe  terrestre  la  trace  de  l'éclipsé  et  ses  limites , 
en  déterminant  les  longitudes  et  les  latitudes  géograjihiques  des  points 
qui  se  trouvent  sur  les  confins  de  la  p<^ombre  ou  de  l'ombre  pure.  Ce 
problème  et  tous  ceul  du  même  genre ,  se  résoudraient  facilement  par 
les  méthodes  que  nous  avons  déjà  employées ,  et  l'on  conçoit  qu'ils 
se  réduiront  toujours  à  des  questions  de  géométrie  en  trois  dimen- 
sions ,  dans  lesquelles  il  s'agira  de  trouver  les  intersections  successives 
d'une  sphère  ou  d'un  sphéroïde  avec^n  cône  mobile  suivant  une 
loi  donnée.  Tout  cela  n'étant  que  de  pure  curiosité ,  doit  être  aban- 
donné  à   ceux   qui  desirei-aient  s'exercer  à  cette  recherche.   Le  peu 
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d'espace  qui  nous  reste  encore  pour  exposer  des  vérités  bien  plus  utiles , 
«ous  empêche  de  nous  y  arrêter  :  mais  je  dois  pré  venir  que  pour 
traiter  toutes  ces  sortes  de  questions  d'une  manière  simple  ,  élégante  , 
et  dont  les  résullats  soient  d''unc  interprétation  facile  ,  ii  fautc>iter, 
avec  le  plus  grand  soin ,  de  se  jeter  dans  des  générulités  inutiles  qu'on 
est ,  presque  toujours  forcé  de  limiter  ensuite  pour  passer  aux  nombres. 
Il  faut,  au  contraire ,  s'attacher  à  simplifier  d'abord  le  problême  autant 
qu'il  est  possible  par  des  approximations  au»si  exactes  qu'il  est  besoin 
de  les  avoir  ,  et  chercher  ,  parmi  toutes  les  routes  ,  celle  qui  conduit 
aux  formules  les  plus  courtes  et  aux  calculs  numériques  les  plus 
simples. 
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CHAPITRE    XVII. 

Manière  de  calculer  les  circonstances  générales 
des  occultations  de  planètes  et  détoiles  par 
la  Lune. 

102.  Les  occultations  àes  planètes  et  étoiles  par  la  lune 
se  calculent  absolument  d'après  les  mêmes  principes  que 
les  éclipses  de  soleil.  En  désignant  toujours  comme  dans 
lajig.  la  par  T  le  centre  de  la  terre,  par  L  le  centre 
de  la  lune ,  et  par  S  le  centre  de  l'astre,  occulté ,  la  ligne 
SL  représentera  également  l'axe  de  l'ombre  lunaire ,  et 
l'angle  TLO  sera  la  distance  apparente  du  centre  de 
l'ombre  au  centre  de  la  terre.  L'expression  générale  de 
€:et  angle  en  fonction  du  tems  peut  s'obtenir  ici  comme 
nous  l'avons  fait  alors  d'après  le  calcul  des  angles  en  S  et 
en  T.  En  égalant  cette  expression  aux  diverses  valeurs  de 
l'angle  TLO  qui  conviennent  aux  différentes  phases  de 
l'éclipsé ,  et  prenant  le  tems  pour  inconnue  ,  on  conclura 
de  même  les   époques  où  ces  phases  arriveront. 

Nous  entendons  ici  par  ombre  lunaire^  la  portion  de 
l'espace  où  les  rayons  venus  de  l'astre  ne  peuvent  par-*^ 
venir  à  cause  de  l'interposition  du  corps  de  la  lune  qui  les 
intercepte.  Sous  ce  rapport  l'expression  à'^ombre  lunaire  est 
exacte ,  quoique  l'on  ne  doive  y  attacher  aucune  idée 
d'obscurité  sensible. 

Dans  les  éclipses  de  soleil ,  lorsqu'il  s'est  agi  de  calculer 
l'angle  5TX,  ou  la  distance  apparente  des  deux  astres  vue  du 
centre  de  la  terre,  nous  avons  considAé  cette  distance,  qui  est 
toujours  fort  petite  dans  les  éclipses,  comme  l'hypothénuss 
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3'un  triangle  rectangle  dont  les  côtes  «étaient  la  latitude 
de  la  lune  ,  et  sa  différence  de  longitude  avec  le  soleiL 
Sans  les  occultations  de  planètes  et  d'étoiles  par  la  lune  , 
nous  pourrons  encore  employer  la  même  considération; 
mais ,  comme  alors  la  latitude  de  l'astre  occulté  n'est 
pas  nulle ,  et  que  celle  de  la  lune  peut  n'être  pas  très-^ 
petite ,  l'un  des  côtés  du  triangle  rectangle  sera  la  dif- 
férence des  latitudes  ,  et  l'autre  sera  la  différence  dei 
longitudes ,  transportée  à  la  hauteur  du  centre  de  la  lune 
sur  l'écliptique,  c'est-à-dire  multipliée  par  le  cosinus  de 
sa  latitude.  Voilà  toute  la  différence  qui  existe  entre  le 
calcul  de  ces  phénomènes  et  ceux  des  éclipses  de  soleil. 
En  y  ayant  égard  ,  les  formules  des  chapitres  précédens 
seront  complètement  applicables ,  et  il  sufGra  d'y  subs- 
tituer pour  les  parallaxes  de  la  lune  et  de  l'astre  leurs 
valeurs  numériques  propres  au»  différens  cas  qui  peu- 
vent arriver.  Si  l'astre  occulté  est  une  étoile ,  sa  paral- 
laxe est  nulle  ,  et  son  mouvemeitt  soit  en  latitude  soit  on 
longitude  est  nul  aussi. 


NOTE. 

NommODS ,  comme  dans  le  prëcëdem  chapitre ,  \  la  btitude  de  U 
lune  à  l'instant  de  sa  conjonction  aTec  Fastre.  Appelons  p  sa  parallaxe  , 
et  m  ,  n,  ses  mouvemens  horaires  en  longitude  et  en  latitude  ;  d^'- 
gnons  par  a'  ,  p\  m',  n\  les  quantités  analogues  pour  Tastre  occulté; 
de  plus ,  appelons  encore  T  Tangle  L  TSj  ou  la  distance  apparente 
des  deux  astres  tus  du  centre  de  la  terre,  et  c  la  distance  de  ce  centre 
à  Taxe  de  Pombrç  lunaire  vue  du  centre  de  la  lune ,  nous  aurons  lefl 
deux  formules  suirantes ,  analogues  à  celle  du  chapitre  précédent , 

(i)  .    .    .    .   An  /?  .  sin  (c  —  T)  =  fin  /?'  sin  e , 

{%)  .  .   ,   .  7^=(ïii— J»')»coi»A  .<»+|^--A'+(/l  — n')  «]«. 
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En  éliminant  T  eûtee  ces  deux  équations ,  on  aura  une  relation  entre 
c  et  t^  M  Ton  se  donne  t ,  cette  relation  déterminera  c  ;  c'est  U 
disunce  du  centre  de  la  terre  à  Taixc  de  rombre.  Réciproquement  , 
si  Ton  se  donne  c  tel  qu'il  ^doit  avoir  lieu  aux  différentes  ])lîases  de 
f éclipse,  on  trouTera  les  valeurs  de  i,  où  ces  phases  arriveront. 

liVlimination  est  facile  lorsque  Ton  se  permet  de  substituer  les 
«apports  des  ores  p  p'^  ç  —  T  et  c  à  ceux  de  leurs  sinus ,  ce  qui 
«uflira  presque  toujours,  puisque  ces  arcs  sont  fort  petits  dans  les 
éclipses  j  on  aura  alors  simplement 

JL  -rzc  ■  > 

P 

«t^  par  conséquent, 

(/7i  — m')*cos»A  .  r»  +  {A  — a' -*-(«  — «')«}»  =  c*  .  (— ^  J  ' 

Si  l'on  supposait  x'  =  o  et  x  assez  petit  pour  que  Ton  pût  négliger  le 
produit  (  m  —  m')  sin  x,  on  retomberait  sur  les  formules  relatives  aux 
éclipses  de  soleil» 

JLes  diverses  valeurs  de  c ,  qui  appailiennent  aux  instans  des  différentes 
phases ,  seront  ici  de  même  forme  que  celles  qui  nous  ont  servi  alors  ; 
par  exemple,  pour  avoir  le  commencement  et  la  fin  de  réclipse,  il 
£iudra  supposer  le  disque  terrestre  tangent  extérieurement  à  la  pé- 
nombre lunaire  i  il  faudra  donc  preudre 

{D"^D)  p' 

C= T-^P, 

2  p    ^p 

jy*  étant  le  diamètre  apparent  de  la  lune  et  D  celui  de  l'astre  occulié.- 
On  opérera  de  même  pour  les  autres  phases ,  en  suivant  la  marche 
indiquée  pour  les  éclipses  de  yoleil. 

On  pourra  auysi  transformer  l'équatiou  en  t  d'une  manière  ana- 
logue ,  en  introduisant  un  angle  « ,  tel  qu'on  ait 


tang4i  = 


(m  —  m')  cos  A 


cet  angle  «  exprimera  de  même  l'inclinaison  de  Torbite  relative  de 
la  lune  sur  le  pïati  du  grand  cercle  mené  par  son  centre  ,  perp*  ndicu- 
lairement  au  ceVcle  de  latitude  ,  ce  plan  se  confond  avec  Téclipliv^ue 
dans  les  éclipses  de  soleil  j  alors  Féqualion  en  t  deviendra 
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équation  parfaitement  analogue  à  celle  que  nous  avons  dé^a  obtenue  . 
pour  les  éclipses  de  Mileil  j  on  en  lire  de  mémo 

— (a  — A')sin»«+sin«  1/     c» .  > (a — a')»co8>« 


«=r  . 


expression  qui  donnera  pareillement  toutes  les  valeurs  de  t  corret* 
pondantes  aux  diverses  phases  de  Féclipse ,  quand  on  y  aura  mis 
pour  c  les  valeurs  convenables. 

Lorsque  ces  Taleurs  de  t  auront  été  déterminées,  on  pourra  les  rccti- 
lier ,  comme  nous  Pavons  fait  pour  le  soleil ,  en  les  calculant  de  nouveau 
avec  les  mouvemens  horaires  et  les  parallaxes  qui  leur  sont  propres. 
Os  dernières  s'obtiendront  en  calculant  le  point  du  globe  terrestrt 
où  se  fait  la  première  impression  de  Péclipse. 
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CHAPITRE    XVIIL 

« 

Manière  de  déterminer  tes  circonstances  des 
éclipses  de  soleil^  de  planètes  ou  d'étoiles^ 
pour  un  point  déterminé  de  la  terre. 

I  o3.  Jusqu'ici  notis  n'avons  considéré  les  ptiénomènes 
des  éclipses  que  dans  leurs  circonstances  générales ,  et  tels 
que  les  verrait  un  observateur  placé  dans  la  lune.  Si 
nous  voulons  maintenant  déterminer  leurs  apparences 
particulières  pour  un  point  déterminé  du  sphéroïde  ter- 
restre f  il  faut  faire  entrer  dans  nos  calculs  les  conditions 
particulières  résultantes  de  la  position  de  l'observateur  sur 
ce  point. 

Dans  ce  cas  toutes  les  questions  que  l'on  peut  se  proposer 
se  réduisent  aux  deux  suivantes  :  Trouver  la  distance  appa- 
rente des  deux  astres  vue  d'un  point  déterminé  de  la  terre, 
pour  un  instant  donné  :  ou  bien ,  trouver  l'instant  auquel 
telle  distance  déterminée  aura  lieu  dans  un  lieu  donné. 

io4-  Le  premier  problème  est  le  plus  facile.  Calculez 
pour  l'instant  donné  les  longitudes  et  latitudes  apparentes 
des  deux  astres ,  c'est-à-dire  les  longitudes  et  latitudes 
vues  du  point  de  la  terre  où  se  fait  l'observation  ;  puis 
calculez  la  distance  apparente  des  centres  comme  Phy- 
pothénuse  d'un  triangle  rectangle ,  dont  un  des  côtés  est  la 
différence  des  latitudes  apparentes ,  et  l'autre  la  différence 
des  longitudes  apparentes  transportée  à  la  hauteur  où  la 
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lune  se  trouve  sur  Tëcliptique  ,  c'esl-à-dire  multipliée 
par  le  cosinus  de  sa  latitude  apparente  (*). 

Connaissant  la  dislance  des  centres  et  les  diamètres  appa- 
rens  des  deux  astres  à  l'instant  donné ,  on  pourra  aisément 
savoir  s'il  y  a  éclipse.  Il  suffit  d'examiner  si  la  distance 
apparente  des  centres  est  plus  petite  ou  plus  grande  que  U 

(*)  Pour  obtenir  les  longitudes  et  latitudes'  apparentes  ,  il  &ut 
d^abord  chercher ,  peur  Tinstant  donné  ,  leK  hmgitudes  et  latitudes  des 
deux  astres  vun  du  centre  de  la  terre»  Les  valeurs  en  sont  données 
par  les  tables  astronomiques.  Ayec  ces  \aleur9  et  le  teras  qui  est 
connu  ,  TOUS  pouvez  calculer  les  pa)>allaxes  de  longitude  et  de  lati- 
tude, au  moyen  des  formules  de  la  page  62.  Ces  parallaxes  appli- 
quées aux  lieux  vrais,  donneront  les  lieux  apparens. 

Si  Ton  voulait  ensuite  calculer  rigoureusement  la  distance  A  des 
deux  centres,  il  n'y  aurait  qu^à  considérer  le  u-iangle  formé  par  cett« 
distance  avec  les  distances  apparentes  des  deux  astres  au  pôle  de  réclip- 
tique*  £n  effetj  on  counaitra,  dans  ce  triangle,  les  deux  distances  polaires 
«  ,  «'^  de  plus  Pangle  compris  entre  elles  est  égal  à  la  différeocc  des 
longitudes  que  nous  nommerons  /et /'  j  on  aura  donc  A  par  la  formule 

cos  A  =  sin  «r  sin  w'.  cos  (^l'—l')  -4-  cos  «  cos  «'. 

mais  comme  A  et  /  —  l'  sont  ici  de  petits  angles  ,  il  faut  mettre ,  au 
lieu  de  cos  A  et  cos /^/' ,  les  valeurs  i  -  asin'^^A,  i— asin*  |(/— /'  )  j 
par  ce  moyen ,  Féquation  précédente  devient 

(i)  .  .  .  sin»  j  A  =  sin*  5  («  —  •»')  -4-  sin  «  sin  «'.  sin»  j  (/—/')• 

Sous  cette  foi*me,  on  pourra  calculer  très  -  exactement  chacun  des 
termes  du  second  membre.  Pour  tirer  de  cette  formule  le  résultat 
approclié  auquel  conduit  la  considération  du  triangle  rectangle,  il 
£iut  renij^rquer  que  Ton  a,  en  général, 

sia  «sih  «'=5C0s  («—«')— jcos  («r-*-  «'^=r8in«  f  («-♦-»)—  sin»|  («—  m").. 

Cette  expression  étant  substituée  dans  Téquation  (i),  elle  devient 
fin»|A=sin«J  (•  —  «')  cos*  ^  (Z—/')-4-sin»J  (w  M- «')  sin»  !(/-/'), 
§1  Ton  se  permet  de  négliger  le  produit  de  lin  j  (<•  —  m)  par  sin  5  (/  — 1\ 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


496  ASTRONOMIE 

somme  des  demi-diamètres.  Dans  le  premier  cas  ,  l'éclipsé 
existe  ;  diAns  le  second  ,  elle  n'a  pas  encore  lieu  ,  ou  elle 
est  déjà  passée. 

Pour  ce  calcul ,  il  faut  employer  les  diamètres  apparensj 
tels  qu'on  les  voit  du  lieu  de  l'observation,  c'est-à-dire 
augmentés  en  raison  de  la  hauteur  des  astres  sur  l'horison; 
La  lune  est  lé  seul  astre  assez  voisin  de  la  terre  pour  que 
cette  augmentation  apparente  soit  sensible,  et  nous  avons 
donné  dans  la  page  366  les  formules  nécessaires  pour  en 

^calculer  l'effet. 

, ■ [ „. 

comparativement   aux   termes  aft'eciés  d'un  seul  de   ces  facteurs  ,  on 

pourra,  dans  le  premier  terme   du   st^cond  membre,  supposer 

cos»  5  (/  —  /')  =  I,  et  dans  le  second 

sin»  5  (flï  -4-  V  )  =  sin^  {«  —  5  (  -y  —  <»'  )  }  =  sin*  m.  Si ,  de  plus  ,  on 

se  permet  de  substituer  le  rapport  des  arcs  A  ,  v  —  m    et  / —  /'  à  celui 

de  leurs  sinus  ,  on  aura  simplement 

A»  =  (.;»  — ^')>  4-(/-/')»sin>flT5 

c'est  le  résultat  donné    par   la   considération    du    triangle   rectangle. 

Mais  ce  résultat  n'est  qu'approché,  et  l'on  voit  en  quoi  consiste  Tap- 
proximation.  Au  reste  ,  il  n'en  coûterait  presque  pas  plus  d'eniplojer 
la  formule  rigoureuse.  En  générai  ,  les  élémen»  les  plus  influens  de 
la  formule ,  c'est-à-dire ,  ceux  qu'il  faut  connaître  avec  le  plus.d'exac« 
titude  ,  sont  les  différences  apparentes  de  longitude  et  de  latitude 
des  deux  astres.  Si  l'équation  qui  donne  sin  ^  A ,  ne  contenait  que 
ces  différences ,  on  pourrait  employer  le  lieu  vrai  d'un  des  astres , 
et  appliquer  à  l'autre  la  différence  des  parallaxes.  C'est  la  règle  que 
prescrivent  tous  les  astronomes.  On  voit  qu'elle  n'est  pas  rigoureuse 

à  cause  du  iacteur  sin  9  sin  «r'  j  car  ce  i&cteur  étant  égal  à 

sin>  j  (-or  -ï-  «')  —  sin^  ^  («r  —  «') ,  le  ternae  sin.^  5  (v  -h  «')  ne  peut 
pas  être  assujéti  à  cette  supposition  j  car  i(«-4-«r')  est  la  demi- 
^omme  |des  latitudes  vraies  ,  plus  la  demi-somme  des  parallaxes  de 
latitude,  et  au  lieu  de  cette  dei-nière  somme,  le  procédé  ordinaire 
emploie  leur  demi-différence.  L'erreur  est  toujours  fort  petite  à  cause 
du  fecteur  sin'  -^  (/ —  /'  )  qui  la  multiplie, mais  peut-être  serait-il  mieux 
4^  Téviter,  puisqu'elle  n'a  aucun  avantage  pou^  «naplificr  le  calcul* 
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xo5.  Des  deux  questions  que  nous  avons  posées  au  coin« 
mencement  de  ce  chapitre,  celle  que  nous  venons  de  résoudre 
est  de  beaucoup  la  plus  facile.  Nous  allons  maintenant 
passer  à  la  seconde  qui  en  est  Tinverse  ,  et  dans  laquelle 
on  se  propose  de  trouver  le  tems,  d'après  la  distance 
des  centres  supposée  connue. 

Cette  seconde  question  sert  par  exemple  à  trouver  si  une 
éclipse  est  possible  dans  un  lieu  donné ,'  et  à  quel  instant 
elle  arrivera. 

Pour  y  parvenir ,  on  commencera  par  calculer  les  cir- 
constances de  Téclipse  pour  la  terre  en  générai,  par  les 
méthodes  indiquées  dans  le  chapitre  précédent.  On  con- 
naîtra ainsi  l'instant  du  commencement  él  de  la  fin  de 
l'éclipsé  ;  par  conséquent  sa  durée  totale.  Cela  fait  on  par* 
tagera  cette  durée  en  un  certain  nombre  d'intervalles ,  par 
exemple ,  de  demi-heures  en  demi-4ieures ,  et  l'on  cal- 
culera pour  chacun  "de  ces  instans  les  élémens  du  lieu 
apparent  des  deux  astres,  vus  du  point  assigné.  On  en  con- 
clura la  distance  apparente  de  leurs  centres,  par  la  méthode 
que  nous  venons  d'expliquer  tout-à-l'heure  ,  et  en  com- 
parant cette  distance  à  la  somme  des  demi-diamètres ,  on 
saura  si  l'éciipse  a  lieu  ou  non.  On  connaîtra  donc  ainsi  , 
à  moins  d'une  demi-heure  près ,  les  instans  du  commence- 
ment et  de  la  fin  deTécKfse  dans  le  lieu  de  l'observation. 

Dans  l'état  actuel  de  l'astronomie  ,  toutes  les  éclipses 
de  soltii ,  de  planètes ,  et  même  la  plupart  des  occulta- 
tions d'étoiles  sont  déjà  prévues  à  très-peu  près.  On  n'a 
donc  pas  besoin  du  calcul  préparatoire  que  nous  venons 
d'expliquer ,  ou  du  moins  îl  sera  rarement  nécessaire. 
Mais  pourtant  il  était  convenable  de  l'indiquer  pour  obser- 
ver la  condition  que  nous  nous  sommes  prescrite  dans  cet 
ouvrage,  de  montrercomment  un  observateur  isolé  pourrait 
créer  toute  l'astronomie  par  ses  seules  observations* 
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Admettons  donc  que  Ton  connaît  à  très-peu  près  le* 
instans  du  commencement  et  de  la  fin  de  l'éclipsé  dans 
le  Heu  pour  lequel  on  calcule ,  il  s'agit  de  les;  déter- 
miner plus  exactement.  On  calculera  pour  ces  instans 
les  longitudes  et  les  latitudes  apparentes  des  deux  astres  y 
leurs  mouvemens  horaires  apparensj  et  leurs' demi-diamètres 
apparens  en  ayant  égard  à  leur  hauteur  sur  l'hoi;ison.  Il 
est  très-facile  de  faire  la  petite  correction  que  cette  hauteur 
exige  ,  au  moyen  d'une  formule  que  l'on  trouvera  ici  dans 
les  notes  (*).  Elle  n'est  nécessaire  que  pour  la  lune. 

Puis  on  supposera  que  les  instans  cherchés  ne  diffèrent 
des  précédens  que   de  quantités  assez  petites,  pour  que 

m    ii«  **  I  I  II     I    ■■       I       ■     »        -  •    i  •      t  lu  .1.         I  I  I  .Il 

(*)  Buj^osons  trois  rayons  visuels  menés  au  ^ith,  au  pôle  de 
l^cliptique.  et  au  centre  de  Tastre,  c'est-à-dire,  aux  points  Z,  P',  C 
de  hjftg»  i^*  Si  ^'on  jomt  ces  points  par  des  arcs  de  grands  cercles, 
ZP'  sera  le  coonpléraent.  de  la  latitude  du  zénith  rapportée  à  Tédip- 
tique,  ou  loo®  —  A,  CP'  sera  le  complément  de  la  latitude  de 
Taslre,  ou  loo»  —  a,  et  l'angle  CP^Z ^  compris  entre  eux  ,  sera  la 
difîérence  de  longitude  du  zénith  et  de  Fastre ,  ou  L-^l;  le  troi- 
sièihe  côté  CZ  sera  la  distance  de  l'astre  au  zénith,  ou  Z*  On  aura 
donc  cette  distance ,  qui  est  Tincoimue  du  problème ,  par  la  formule 

cos  Z  =  cos  ^  cos  A  cos  (L  —  /)  -f-  sin  ^  sin  A. 

Cette  formule  est  très-simple;  mais  pour  en  faire  usage,  il  faudrait 
calculer  la  longitude  et  la  latitude  du  zénith  ,  ce  qui  est  un  incon- 
Vénient.  Il  feut  donc  chercher  à  éliminer  ces  deux  quantités  ,  et  à 
introduire  à  leur  plaee  l'ascension  droite  A  du  zénith ,  qui  est  le  tems 
sydérai  réduit  en  arc  ,  comme  on  Ta  vu  y  pag.  64  )  et  sa  déclinaison  , 
ou  la  latitude  géographique  du  lieu,  que  je  nommerai  Zf,  parce 
qu'elle  est  égale  à  la  hauteui*  du  pôle  de  Féquateur  sur  Thorisoit 
du  lieu.  Nous  l'avions  nommée  D  dans  les  formules  de  la  page  58  j 
mais  nous  ne  pouvcms  plus  ici  employer  cette  lettre  qui  nous^en 
pour  exprimer I les  diamètres  apparens.  Cela  pose,  les  formules  de  la 
page  58  nous  donnent  les  relations  qui  exinent  entre  A^  H,  A  et 
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)^s  lâoaveniens  horaires  apparens  puissent  être  employés 
Comme  uniformes  dans  cet  intervalle.  Ainsi ,  en  regardant 


Z ,  il  fâut  en  profiter  pour  élimiaer  lei  deux  dernières.  Cet  relations 
étaient 

niyA  =  —  ain«»c08^sin^-4-  coSMiin^^ 

tanff  if  ftin  «»  -t-  sin  ^  CCS  » 
tang  Z  =  -"-^ , 

G0#  yl. 

1*  étant  Tobliquité  de  Tédiptique  sur  Péquateur^  on  a  de  plus 
cos  X  cos  A  =  cos  A  cos  H, 

Cela  posé ,  si ,  dam  rexpression  de  cos  Z ,  on  développe  le  tenntf 
cos{L —  /)  ,  afin  de  mettre  les  Z  et  les  A  en  évidence,  Texpression 
de  coêZ  deviendra 

cos  Z:=  cos /cos  A  .  cosZcosA-f-sin/oosx  .  sin  ZcosA-hknAsin  A  i 

ou  bien 

cosZ  =  cos/cosx  cos/ir  cos  A-t-sin/cos  A .  cos  Z  cos  A  .tangZ-t-sin  A  sin  A* 

Dans  cette  expression  ainsi  préparée  ,  on  peut  éliminer  cos  L  cos,  A  * 
tang  L  et  sin  A  ,  au  moyen  de  leurs  valeurs  qui  sont  données  pat 
ce  qui  précède  ,  et  Fou  aura 

eosZ=  cos/  cos  A  cos^  cosj£f -f>sin  /cos  x  sin  £f  sin  »  ~  sin  a  ùtk/é  cosffsin  • 
+8in  /  cos  A  sinw^  cosi^  cos  M-f-sin  «sin^  cos  •• 

Cette  formule  donnera  la  distance  zénithale  de  Tastre  directement  et 
sans  passer  par  la  longitude  et  la  latitude  du  zénitb. 
'  Comme  la  correction  due  à  la  hauteur  de  la  lune  est  extrêmement 
petite  ,  ainsi  qu*on  Ta  vu  dans  la  page  365 ,  où  nous  avons  donné 
sa  valeur ,  il  sVnsuit  qu'une  petite  variation  dans  la,  hauteur  y  fait 
peu  de  difféi-ence.  Ainsi  ^  lorsqu'on  aura  calculé  cette  correction  pour 
|''instant  présuma  du  commencement  et  de  la  fin  de  Téclipsey  on 
remploiera  comme  constante  pendant  le  court  intervalle  de  tems  t^, 
qui  représente  Terreur  du  tems  présumé  de  chacune  de  ces  phases,  sauf  à 
«alculer  de  nouveau  pour  Tinstam  t  -h  t/,  si  t'  était  un  peu  considérable' 
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la  correction  des  époques  calculées  comme  une  inconnue  /% 
on  formera  l'expression  analytique  de  la  distai^ce  des  centres 
en  fonction  d«  ^',  et  cette  expression  étant  égalée  à  la 
distance  véritable  qui  doit  avoir  lieu  pour  la  phase  que 
l'on  considère,  donnera  une  équation  qui  déterminera  tf . 
Si  Ton  veut  obtenir  une  exactitude  encore  plus  mîna- 
tieuse  ,  on  calculera  de  nouveau ,  pour  cette  nouvelle 
époque  ,  les  élémens  du  lieu  apparent  des  deux  astres  , 
leurs  mouvcmens  horaires  et  leurs  demi-diamètres,  en  ayant 
égard  à  leur  hauteur  sur  l'horison.  Cela  fait ,  on  prendra 
cette  nouvelle  époque  pour  origine  ,  et  on  calculera  de 
la  même  manière  la  correction  t^^  dont  elle  a  besoin.  Cette 
correction  sera  incomparablement  plus  petite  que  t' ^  et 
«Hé  donnera  l'époque  cherchée  du  phénomène  avec  la  der- 
nière exactitude.  Ce  procédé  est  exactement  le  même  que 
nous  avons  indiqué  pour  les  éclipses  de  soleil,  lorsque 
nous  avons  voulu  corriger  les  résultats  obtenus  par  les 
premières  approximations  (*). 

io6.  C'est  ici  le  lieu  d'ejcàminer  un  phénomène  curieux 


(*)  Nommons  /  et  /'  les  longitudes  apparentes  des  deux  astres  pour 
répoque  obtenue  par  la  première  approximation.  Soient  ^ ,  a'  leurs 
latitudes  apparentes,  m,  m\  /»,  «',  leurs  mouvcmens  horaires  a 
latitude  et  en  longitude^  enfin,  soit  A  ,  la  distance  apparente  des 
centres  qiii  doit  avoir  lieu  à  Tinstant  de  la  phase  que  Ton  dierchc. 
En  considérant  la  distance  des  centres  comme  ITijpothénuse  d'an 
triangle  rectangle,  formé  sur  les  différences  de  longitude  et  de  lati- 
tude, on  aura  après  un  tems  f% 

//— r-4- (TO-m')  t'}»cos'A'-l- (x  -  a'-»- (n  -  «')  t' }•  =  A«  , 

cette  iqualion  se  transformera ,  comme  les  précédentes ,  en  introdui* 
Bam  ^inclinaison  «  de  Torbite  relative,  telle  qu^on  ait 

n  —  n 
tane  «  :=:  -r — ' r 7-t 
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des  éclipses  de  soleil,  je  veux  parler  de^la  marche  de  l'ombre 
lunaire  sur  le  disque  terrestre.  Nous  avons  déjà  remarque 


car  en  éliminant  m^^m',  elfe  dénient 


d'où  Ton  tire 

«'  = 7  {  (/-2')co8  \  cos  4e4-(A-A')»>n <^  \ 

j^     «in  a  /- —       ■  — — —  ■     ■  ■   ■ 

Il  ne  îàut  pi^ndre  que  le  signe  supérieur  du  radical  ,  parce  qu'il  n'j  a 
qu'une  des  racines  qui  convient  au  problème  ^  c'est  celle  qui  donne 
t'  nul,  quand  la  distance  A  ,  pour  laquelle  on  calcule,  appartient 
réellement  au  tenu  t ,  trouvé  par  la  première  approximation  j  c'est-à- 
dire  9  ^uand  on  a 

A»  =  (/—/')»  cos»  A -♦- (a— a')*. 

Ceci  est  analogue  à  ce  que  nous  avons  trouvé  dans  la  page  47^9 
pour  les  éclipses  de  soleil.  Sous  cette  forme ,  la  valeur  de  t'  qui  est 
ifort  petite ,  serait  donnée  par  la  différence  de  doux  quantités  qui 
peuvent  être  beaucoup  plus  considérables  qu'elle.  Pour  éviter  cet  in- 
convénient ,  il  faut  multiplier  les  deux  termes  de  cette  valeur  par  la 
somme  du  radical  et  du  premier  terme,  ainsi  que  nous  l'avons  fiiit 
dans  la  page  479  >  ^'   ^^^°  *^^^  alors 

JliZJL .  I  A» -(/-/)» cos» a'-{a-aO» î 


(/-/^cos  a'co8«4-(a-a')  sin  a  -4-  K  A»-(i-/')»  cos»  ^ -(a-^' )'4-  {  (/-/')  cos  a'  cos  «4-(a-a')  sin  «  l  > 

li'application  numérique  de  cette  formule  est  ai  facUe  et  a  tant  d'ana- 
logie avec  celles  que  nous  avons  effectuée  pour  les  éclipses  de  soleil  > 
qu'il  est  inutile  de  nous  y  arrêter. 

J'indiquerai  seulement  la  manière  dont  il   Êradrait   s'j  prendrti 
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qu'elle  doit  se    faire  d'occident  en  orient,  dans  le  stris 
du  mouvement  propre  de  la  lune  ;    car   cet  astre  allant 
plus  vite  que  le  soleil ,  dans  l'orbite  apparente  qu'il  décrit 
autour  de  la  terre  ,   son  ombre  doit  le  suivre  et  mar- 
cher avec  lui  dans  le  même  sens.  Ainsi,  un  observateur 
placé  dans  la  lune ,  et  regardant  la  terre  s'éclipser ,  ver- 
rait d'abord  l'éclipsé  commencer  par  les  parties  les  plus 
occidentales  du   disque,    et  finir  par  les  plus  orientales. 
Pour  nous  qui  sommes  placés  sur  la  terre ,  c'est  toujours 
le  bord  le  plus  occidental  du  soleil  qui  s'éclipse  le  pre- 
mier et  le  bord  oriental  le  dernier.  De  sorte  que  le  disque 
de  la   lune  nous  paraît    traverser  celui  du  soleil  d'occi- 
dent en   orient,   par  l'excès  de   soii  mouvement   relatif. 
Quant  à  la  portion  de  ce  disque  qui  se  trouve  ainsi  éclip- 
sée ,  elle  dépend  des  positions  respectives  de  la  lune,  du 
soleil  et  de  l'observateur  ,  ce  qui  y  produit  de  très-grandes 
variations.  Dans  les  éclipses  fort  petites ,  l'inclinaison   de 
l'orbite  lunaire  peut  être  assez  grande  pour  que  la  portion 
éclipsée  du  disque  solaire  se  trouve  toute  entière  d'un  côté 
de  ce  disque.  Par  exemple  ,  si  la  lune  s'approche  de  son 
Tiœud  ascendant  pour  s'élever  vers  le  pôle  boréal  de  l'éclip- 
tique ,  il  est  possible  que  son  disque  ne  rencontre   celui 
du  soleil  que   dans  son  sommet  le  plus  austral  ou  même 
un  peu  au-^delà  de  ce  sommet  vers  l'occident.  En  sorte 
que    dans  ce  cas  l'éclipsé  aurait  lieu  toute   entière  dans 
la    partie  occidentale  du  disque  du  soleil.   Le    contraire 

en  employant  cette  formule ,  ponr  avoir  égard  à  l^augmentaiion  da 
âiaraètrc  apparent  de  la  luiie ,  produite  par  sa  hauteur  &ur  rhorison.  H 
faudra  d'abord  employer  œ  diamètre  calculé  pour  l'instant  t ,  qui  sert 
d'origine.  Avec  ce  diamètre  et  la  valeur  de  A  qui  s'en  déduit,  la  formule 
donnera  déjà  une  valeur  très-approchée  de  if  ,  qui  suffira  pom*  obiexur 
la  vraie  valeur  du  diamètre  apparent.  Après  quoi  utt  second  ealcuii 
iloîmera  f  d'une  manière  exacte* 
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pourrait  arriver  dans  le  nœud  descendant ,  et  l'e'clipsc 
n^aurait  lieu  encore  que  dans  la  partie  occidentale  du 
disque,  près  de  son  sommet  boréal.  Des  effets  sembla- 
hles ,  peuvent  encore  être  occasionnés  par  le  jeu  des 
parallaxes  de  longitude  et  de  latitude  qui  fait  varier  con- 
sidérablement rinclin^ison  apparente  de  l'orbe  lunaire. 

D'après  cela  ,  on  conçoit  que  la  vitesse  de  l'ombre  et 
de  la  pénombre  sur  la  terre  doit  aussi  éim  sujète  à  de 
grandes  variations.  Cependant  elle  est  touj,our$  très-rapide  , 
et  l'étendue  entière  du  disque  terrestre,  est  toujours  par- 
courue par  elle  dans  l'espace  de  deux  heures  décimales  ati 
plus.  Pour  mettre  ceci  en  évidence,  faisons  abstraction  de 
l'inclinaison  de  l'orbite  lunaire  ;  supposons  que  la  lune 
se  meut  dans  le  plan  de  l'écliptique ,  et  pour  plus  de  sim-* 
plicité ,  négligeons  encore  la  parallaxe  du  soleil  qui  est 
extrêmement  petite ,  de  sorte  que  cet  astre  devra  êtte  con- 
sidéré comme  placé  à  une  distance  infinie.  Dans  ces  cir- 
constances simplifiées,  sml^fig,  i6,  rie  centre  de  la  terre ^ 
MM^O  la  section  de  sa  surface  par  le  plan  de  l'éclipU^ue  ; 
TLS  la  projection  du  cercle  de  latitude  correspondant  à 
la  conjonction.  Dans  ce  cas,  la  route  de  l'ombre  lunaire  sur 
la  surface  de  la  terre  suivra  le  cercle  MO  résultant  de 
sa  section  avec  l'écliptique.  Supposons  maintenant  qu'à 
un  certain  instant  après  la  conjonction  ,  le  soleil  se  trouve 
sur  le  prolongement  du  rayon  visuel  2IS'  ;  et  la  lune  en  X' 
5ur  le  rayon  visuel  TU  menés  l'un  et  l'autre  du  centre  T. 
Cela  posé,  en  menant '  du  point  L'  la  droite  X^O  paral- 
lèle à  T5',  et  rencontrant  en  0  la  surface  terrestre,  le 
point  O  sera  le  lieu  de  l'ombre  sur  cette  surface ,  et  l'angle 
TUO  sera  égal  à  L'TS^  ^  c'est-à-Jire  au  mouvement  rela- 
tif du  Soleil  sur  la  lune  ,  depuis  la. conjonction.  Prenons  ces 
astres  dans  leurs  moyennes  distances,  et  n'ayons  égard  qu'à 
leurs  moyens  mouvemens.  Celui  du  soleil  est  i*,og5i6  par 
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jour,  Ce  qui  fait  o®,  1 096  pour  une  heure  décimale  celui  de  la 
lune,  est  par  jour  i4**,64o,  ce  qui  donne  i'',4^4o  P^"'' 
son  mouvement  horaire.  La  différence  r% 3545  est  le  mou- 
vement relatif  de  la  lune  sur  le  soleil*  C'est  donc  l'accrois- 
sement horaire  de  Pangle  TL'O.  Et  comme  cette  râleur 
surpasse  déjà  la  parallaxe  moyenne  i%o568  qui  représente 
le  diamètre  apparent  de  la  terre  vue  de  la  lune,  on  voit 
que  l'axe  de  l'ombre  deviendra  tangent  à  ta  surface  ter— 
restre^vant  qu'il  se  soit  écoulé  une  heure  décimale  depuis  la 
Conjonction.  Alors  l'angle  XTO  sera  égal  à  100**  moins 
la  parallaxe  horisontale  de  la  lune  ;  ainsi  le  centre  O 
del'ombre  aura  parcouru  pendant  ce  tems,  sur  la  tçrre, 
wn  angle  égal  à  cette  quantité,  plus  l'angle  LTU  décrit 
par  la  lune  autour  de  la  terre,  à  partir  de  la  conjonc- 
tion. Jusqu'ici  nous  avons  fait  abstraction  du  mouvement 
diurne  du  ciel  ^  mais  il  faut  y  avoir  égard  si  nous  voulons 
considérer  les  variations  du  centre  de  l'ombre,  par  rapport 
à  un  point  déterminé,  de  la  terre.  Pour  plus  de  simpli- 
cité ,'  négligeons  l'obliquité  de  l'équateur  sur  l'éclijptique  , 
supposons  que  ces  deux  ^lans  se  confondent,  en  sorte 
que  Î€' cercle  MM^O  représente  l'équateur  terrestre,  et 
pour  Simplifier  les  raisonjaemens ,  atrjbuons-lui  le  mou- 
vemcfntide  rotation  apparent  du  ciel,  en  sens  contraire, 
ce  qiii  ne  change  rien  aux  apparences  des  phénomènes 
'vus  de  la  terre,  comme .  nous  l'a^ns  déjà  dit  plusieurs 
fois*  Cela  posé,  considérons  un  observateur  placé  en  M 
kl'instatit  de  la  conjonction ,  c'est-à-dire  ayant  alors  le 
soleil  «et  la  lune  à  son  zénitli.  Cet  observat€;ur ,  par  l'effet 
du  mouvemeist  diurne ,  se  trouvera  transporté  sur  son 
cercle  de  M  vers  M^^  d'occident  en  orient.  11  courra  donc 
ainsi  après  l'ombre  lunaire  xjui  marche  aussi  dans  ce  même 
sens,  mais  il  ne  pourra  la  rejoindre;  caria  rotation  du  ciel 
étant  de  400**  en  un  jour  n'est  par  heure  décimale  qno 
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âc  40**;  tandis  que  dans  le  même  tems,  la  marcke  de  l'omlre 
Jimaire  sur  le  cercle  MM^  est  de  plus  de'  loo*.  Celle-ci 
s'éloignera  donc  de  l'observateur  avec  l'excès  de  son  mou- 
vement ;  mais  par  suite  de  cette  disposition  ,  l'observateur 
verra  plus  longtems  l'éclîpse  que  s'il  était  immobile. 
Toutefois  son  mouvement  ne  pourra  jamais  égaler  la 
vitesse  de  l'ombre  ,  ce  qui  la  rendrait  permanente  sur  un 
point  du  glob^  terrestre. 

Cette  grande  rapidité  du  mouvement  de  l'ombre,  se  voit 
tout  de  suite  par  le  moyen  du  triangle  L'TO.  Dans  ce 
triangle,  les  côtés  X'T,  OT,  sont  entre  eux,  à  très-peu  près, 
comme  60  est  à  i .  II  s'ensuit  que  les  sinus  des  angles  opposés 
JL' OT,  TX'O  conservent  aussi  le  même  rapport.  De  sorte 
que  le  premier  varie  soixante  fois  plus  vite  que; le  second; 
L'angle  T  qui  complète  le  triangle  participe  donc  à  cet 
accroissement  rapide  suivant  la  même  proportion  (*). 


(*)  Nommons  rie  rayon  terrestre  OT^  et  II  la  distance  L'T de  la 
lune  au  centre  de  la  terre.  D<^sif;nons  chacun  des  angles  en  7",  O  ^V , 
par  la  lettre  qui  lui  correspond,  on  aura  0=  200*>  —  (  T-4"X'); 
par  conséquent 

H 

«în(r+^')=  —  sinZ". 

r 

Si  les  angles  T  et  U  sont  fort  petits  en  sorte  qu'ion  puisse  substituer  lent 
rapport  à  celui  de  leurs  skius ,  on  aura  simplement 

^         X.  -^       r.  .  m        /^  ^  '•  ^  r- 

T4-  Z  =  —  •  2/  »   par  conséquent  ,r=  f   j  L  j 

ainsi,  dans  ce  cas,  lorsque  l'angle  L  croît  il'une  minute ,  Fangle  Tcrqît 

d'un  nombre  de  minutes  exprimé  par  f ]   .  i.   Ce  sera,   par 

exemple,  de  60'  si  /{  =;  61  .r,    La  valeur  dç  B,  qui   répond  à  la 
parallaxe  moycntie   est  60^^  •  /* ,  par   conséquent    l'acci-oissemei^t 
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107.  Partons  de  ce  rapport  qui  deviendra  exact ,  lorsque 
les  angles  TU  O,  L' TO  seront  fort  petits ,  et  cherchons  à  en, 
déduire  le  tems  que  l'observateur  placé  en  M  pourra  rester 
dans  l'obscurité  totale.  Pour  cela  ,  il  faut  connaître  le  mou-^ 
vement  relatif  de  l'ombre  sur  lui.  Le  mouvement  relatif  de 
la  lune  sur  le  soleil ,  est  comme  nous  l'avons  trouvé  i*,3545 
par  heure  décimale  ;  ainsi  dans  une  minute  décimale  de 
tems,  il  sera  o°,oi3545  :  ce  sera,  la  valeur  de  l'angle  TV O 
une  minute  après  la  conjonction.  Pour  réduire  ce  mouve- 
ment au  centre  de  la  terre  ,  il  faut  le  multiplier  par  60  ,  ce 
qui  donne  o**,8i27oo.  C'est  la  valeur  de  l'angle  h'TO  pour 
le  même  instant.  De  plus ,  en  vertu  de  5on  mouvement 
propre  en  longitude,  la  lune  a  encore  décrit  l'angle  L'TL 
qui,  dans  le  même  intervalle,  est  égal  à  o**,oi464»  puîsquç 
son  mouvement  horaire  est  i'*,464«  La  somme  de  ces 
deux  angles  partiels  donnera  l'angle  total  MTO  décrit  par 
l'ombre ,  autour  du  centre  de  la  terre ,  dans  une  minute 
de  tems  ;  et  cet  angle  sera  o*», 82734'  Mais  dans  cet  inter- 
valle, celui  de  l'observateur  autour  du  même  centre  par 
l'effet  de  la  rotation  de  la  terre ,  sera  o*,4o  ^  à  raison  de 
4o**  par  heure  ;  le  mouvement  relatif  de  l'ombre  sur  lui  ,  vu 
du  centre  de  la  terre,  sera  donc  o*»,82734  —  o**»4o  ou 
o<*, 42734  en  une  minute,  et  ce  sera  en  vertu  de  cet  excès 
qu'elle  le  dépassera.  Or  nous  avons  vu  dans  la  page  44< 
que  le  demi  diamètre  de  l'ombre  pure  vue  de  la  lune,  est^ 
dans  sa  plus  grande  valeur,  égal  à  o**,oi86;  par  conséquent, 
la  largeur  totale  de  cette    ombre  sera  o**,o372,    double 


de  l'angle  T  dans  cette  circonstance  serait  égal  h  59,a38  .  L\  Mak 
nous  avons  pris  le  ncwnbre  60  pour  la  commodité  du  calcul  5  la  dif- 
férence xCèsX.  d'aucune  importance  pour  l'objet  que  nous  nous  somme» 
proposé  ,  qui  est  de  prendre'  line  idée  approchée  de  la  Titetae  de 
Tombr^, 
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de  la  précédente.  £n  multkpliaat  cette  quantité  par  60, 
on  aura  a**,:^3a  pour  la  largeur  de  l'ombre  pure  vue  an 
centre  de  la  teri'e.  Cette  valeur  étant  plus  que  quintupla 
de  la  quantité  o*»,  427  34  qiû  exprime  le  mouvement  relatif 
de  Tombre  sur  Tobservateur  en  une  minute  de  tcms ,  on 
voit  que  la  durée  totale  de  son  inunersion  dans  Tobscurité 
totale  pourra  aller  au-delà  de  cinq  minutes  de  tems  décimal, 
dans  les  circonstances  que  nous  venons  d'assigner.  C'est 
le  résultat  que  nous  avions  annoncé  dans  la  page  4^2. 

108.  Au  moyen  des  principes  que  nous  venons  d'ex- 
poser, on  peut  prédire  et  déterminer  les  inst^ns  des  éclipses 
avec  la  dernière  précision.  Mais  afin  d'éviter  d'entre- 
prendre des  calculs  inutiles,  il  serait  avantageux  de  trou- 
ver quelque  moyen  simple  de  prévoir  quand  elles  auront 
lieu.  Cela  est  très-facile.  Par  exemple  ,  si  nous  consi- 
dérons d^abord  les  éclipses  de  soleil  et  de  lune ,  on 
conçoit  tout  de  suite  qu'il  suffit  de  trouver  une  période  de 
tems  après  laquelle  le  soleil  et  la  lune  se  trouvent  exac- 
)  tement,  ou  à  fort  peu  près,  dans  les  mêmes  positions, 
par  rapport  au  nœud  de  l'orbe  lunaire.  Car  après  cet 
intervalle  ,  les  niouvemens  de  ces  astres  recommençant  de 
la  même  manière ,  les  éclipses  qui  en  dépendent  devront 
aussi  se  reproduire  à-peu-près  dans  le  même  ordre  et 
successivement.  11  ne  peut  s'y  trouver  de  différences  que 
celles  qui  proviennent  des  inégalités  auxquelles  les  mou*- 
vemens  du  soleil  et  de  la  lune  sont  assujétis.  Tout 
se  réduit  donc  h  chercher  une  semblable  période,  et 
pour  la  trouver,  il  suffit  d'accorder  la  révolution  sy- 
nodique  de  la  lun^  et  la  révolution  synodique  de  ses 
nœuds. 

Or ,  on  a  vu  précédemment  que  la  révolution  syno-* 
dique  de  la  lune  est  de  29i,53o588 ,  et  la  révolution  syno- 
dique des  nœuds  de  346^961963.  Ces  deux*  quantités  sont 
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enUe  elles ,  à  fort  peu  pres^  comme  19  est  à  233,  c'est-- 
à-diie  qn^après  2^3  révolutions  synodiques ,  le  nœud  de 
la  lune  est  revenu  dix-neuf  fois  à  la  même  position ,  par 
rapport  an  soleiL  La  différence  est  o%4Si8S,  comme  on 
peut  s^ en  assurer  trè^^facilemcnt ,  et  elle  répond  à  o®,52i4 
dont  la  Icmgittfde  du  nœud  se  trouve  plus  grande  qu'elle  ne 
Tétait  dans  sa  position  synodique  ancienne  (*).  Or  2^3 
inoi«  lunaires  représentent  6585^,321 124 1  ^^  18  années 
tropiques  moyennes  et  1 1  jours  :  ainsi ,  après  cet  inter- 
valle y  toutes  les  éclipses ,  soit  de  soleil  y  soit  de  lune  y 
doivent  reparaître  aussi  dans  le  même  ordre  ;  ce  qui 
donne  un  moyen  simple  de  les  prédire ,  quand  on  connaît 
celles  qui  ont  eu  lieu  dans  la  période  précédente. 

Le  retour  des  écHpses  ,  après  223  lunaisons  était  déjà 
connu  du  tems  des  anciens  astronomes  chaldéensw  Ils  appe* 
laîent  cette  période  Saros  ;  et  on  la* trouve  souvent  désignée 
«ous  cette  dénomination  dans  les  ouvrages  des  chronolo- 
gistes  modernes. 

De  même  si  Ton  compare  la  révolution  sydérale  de 
la  lune  ,  qui  est  de  27j,32i66i  avec  la  révolution  sydérale 
de  ses  nœuds ,  qui  est  de  67931,421 18,  on  voit  quelles  sont 
dans  le  rapport  de  ij  h  4^27  ;  c'est-à*-dire  qu'après  4^2.7 
révolutions  sydérales  de  la  lune,  il  s'est  écoulé  à  fort 


(^}  En  effet,  on  yieni  de  voir  ^e  19  téToIutions  tjnodiqaes  da 

nœud ,  surpassent  en  durée  aa3  révohitioxB  gynodiques  de  la  lune>  et 

la  différence  est  oi,4SiB5.  Dans  cet  espace  de  tems  y  le  mouvement 

,.3  ^         .    4oo«.oi,45i85  ^     , 

ftirnodique  du  nœnd  serait  '  ■  »  ou  o^Saia  »  «*  *o™™® 

^  346j,6i963 

ee  mouremènt  est  rétroj^de,  on  voit  qu'après  aa3  mois  lunaires. 

In  longitude  4»  nœud  sur  Fécliptique  aura  parcomu  en  rétrogradant 

19  cirooofé/encea  entières  wtcins  oo5ai4>  Cette  longitude leni  donc  plas 

l^rande  de  oo,5s^i4  qu'elle  ne  Pétait  à  Té^ne  .préoédenU* 
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peu  près  1 7  révolutions  sydérales  du  nœud.  La  différence 
est  de' oi,5o.  Alors,  la  position  de  la  lune,  relativemenl 
à  ses  nœuds  et  aux  divers  poii^ts  du  ciel,  redevient  à-peu* 
près  la  même.  Les  occultations  d'étoiles  doivent  donc  re- 
venir aussi  dans  le  même  ordre.  D'après  la  durée  de  U 
révolution  sydérale  ,  cette  période  est  de  1 1^5488 ,661  on 
3i6  années  tropiques  et  72  jours  ^5. 

Mais  les  rapports  dont  il  s'agit  n'étant  pas  rigoureux- 
sèment  exacts,  ces  lois  ne  peuvent  être  regardées  que 
comme  des  approximations,  et  l'ordre  observé  dans  chaque 
période ,  doit^  s'altérer  h  la  longue  ,  ce  que  l'expérience 
confirme.  Les  inégalités  périodiques  qui  affectent  le  mou- 
vement de  la  lune  ,  troublent  aussi  Ces  retours,  parce 
qu'elles  n'ont  pas  toutes  pour  périodes  un  multiple  de 
la  révolution  synodique  ou  sydérale.  Cependant  comme 
ces  inégalités  sont  peu  considérables,  on  se  sert  du  rap« 
port  que  nous  venons  d'établir  pour  trouver  à-peu-près 
les  époques  des  éclipses ,  et  l'on  calcule  ensuite ,  par  les 
tables  astronomiques ,  l'instant  précis  auquel  elles  doivent 
arriver.  Si  l'on  voulait  en  approcher  d'abord  davantage  ^ 
il  suffirait  d'avoir  égard  aux  principales  inégalités  de  la 
longitude  de  la  lune. 

Une  aut^e  cause  d'altération  provient  des  grandes  iné- 
galités séculaires,  dont  nous  avons,  plus  haut,  développé 
l'existence  ;  et  qui ,  dans  l'immense  durée  de  leur  cours  , 
changent  sensiblement  les  valeurs  des  petites  périodes  que 
nous  pourrions  imaginer  ;  en  sorte  que  toutes  les  tenta- 
tives que  l'on  pourrait  faire  à  cet  égard ,  seront  toujours 
inutiles. 

Pour  trouver  directement  et  indépendamment  de  cet 
périodes  y  les"sizygies  oii  il  peut  y  avoir  éclipse ,  on  com- 
mence par  calculer  ^  au  mbyen ,  des  tables  de  la  lune  , 
l'époque  de  chaque  conjonction  moyenne.  On  emploie 
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communément  pour  cet  objet  la  méthode  des  ipacies  ûstfo^ 
nomiçues  ;  voici  en  quoi  elle  consiste. 

L'épacte  d'une  année  est  l'âge  de  la  lune  au  commen-* 
cément  de  cette  année;  c'est-à-dire,  le  tems  qui  s'est 
ccoulé  ou  qui  doit  s'é(5ouler  dépuis  la  dernière  conjonc- 
tion de  l'année  précédente,  jusqu'au  3i  décembre,  à  midi 
tems  moyen  ,  s'il  s'agit  d'une  année  commune ,  ou  jus- 
qu'au i**^  janvier,  à  midi  tems  moyen  s^il  s'agit  d'une  année 
bissextile.  Je  ne  parle  ici  que  des  anciennes  tables.  On 
joint  ces  épactes  aux  autres  élémens  de  la  lune  pour  lé 
commencement  de  l'année.  L'épacte  de  chaque  mois  est 
ensuite  ce  qu'il  faut  ajouter  à  l'épacte  de  l'année  pour 
avoir  l'âge  de  la  lune  au  commencement  de  ce  mois. 
•  Connaissant  l'épacte  d'un  mois  quelconque,  il  est  facile 
de  trouver  les  conjonctions  moyennes  qui  peuvent  arriver  ce 
-mois-là.  Car,  d'abord,  en  retranchant  l'épacte  d'une  révo-» 
lution  synodique  delà  lune,  c'est-à-dire  de  29J,53o588  , 
le  reste  indiquera  le  jour  du  mois  et  l'heure  du  jour  où 
arrivera  la  première  conjonction  ;  je  dis  la  première,  car 
il  peut  quelquefois  y  en  avoir  deux  dans  le  même  mois , 
éloignées  l'une  de  l'autre  d'une  révolution  synodique  ;  mais 
il  ne  peut  y  en  avoir  davantage,,  puisque  les  mois  sont  au 
plus  de  3i  jours. 

.  Quand  on  connaît  les  époques  des  conj  onctions  moyennes 
ou  des  nouvelles  lunes ,  on  trouve  celles  des  oppositions  ou 
des  pleines  lunes ,  en  retranchant  des  premières  une  demi- 
révolution  synodique  ou  i4%  7B5294. 

Les  instans  des  conjonctions  et  des  oppositions  étant 
ainsi  déterminés  ,  pour  savoir  s'il  y  aura  éclipse  de  soleil 
dans  les  unes  ou  éclipse  de  lune  dans  les  autres ,  il  faut 
calculer  la  distance  de  la  lune  à  son  nœud  ,  et  voir  si  elle 
tombe  dans  les  limites  où  les  éclipses  peuvent  arriver. 
Voici  ces  limites  calculées  par  M.  Delambre. 
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'^.  ,1.      1    ^       (moindre  que  lo'»^  ,, ,  ,.        (sûre. 
Si  la  dist.  du  0  au  )  ^  •  l'o^i.r^.»  % 


?  de  (c  est  \ 
i40  un 


nœuddelaCcst^plus  gr^"^« 

'   que ......  i4')  'impossible. 

Entre  lo*^  et  1 4^  il  y  a  du  doute  ,  Il  faut  un  calcul  plut 
exact.  Il  s'agit  ici  (le  degrés  décimaux  ou  de  grades. 

«.,    ,.      ,  (moindre que  i5%ai„,  ,.       (sûre. 

Siladist.du0auj  ^  Ireclipsej 

nœud  de  la  c  est\  P^"«   g^^"^«  /de  0  est\ 

'  que ai%3)  (impossible. 

Entre  i5*.2  et  a  1.2 ,  il  y  a  du  doute  ;  il  faut  un  calcul 
plus  exact. 

On  voit  que  ces  limites  sont  plus  étendues  pour  les 
éclipses  de  soleil  que  pour  les  éclipses  de  lune.  Les 
premières  doivent  donc  être  plus  fréquentes;  mais  elles 
ne  sont  visibles  que  de  certains  points  de  la  terre  ,  à 
cause  de  la  parallaxe  qui  les  modifie,  au  lieu  que  les 
éclipses  de  lune  sont  visibles  de  tous  les  points  de  l'hémi- 
sphère terrestre  qui  a  la  lune  sur  l'horison  pendant 
l'éclipsé. 

Dans  les  nouvelles  tables  publiées  par  le  Bureau  des 
longitudes ,  on  n'a  point  indiqué  les  épactes ,  mais  comme 
on  y  trouve  les  valeurs  des  longitudes  moyennes  du  soleil 
ou  de  la  lune ,  ainsi  que  les  distances  de  ces  deux  astres 
au  nœud  de  l'orbe  lunaire ,  ces  argumens  suffisent  pour 
calculer  les  époques  des  sizygies  et  de  toutes  les  autres 
phases ,  aussi  brièvement  et  plus  exactement  que  par  la 
méthode  des  épactes.  La  n^anière  de  faire  ce  calcul  est 
expliquée  dans  les  tables  dont  nous  parlons. 

On  trouve  ordinairement  dans  les  almanachs  certains 
nombres  que  l'on  appelle  épactes  ecclésiastiques.  Ils  servent 
à  trouver  les  époques  auxquelles  l'Eglise  chrétienne  placé 
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les  fêtes  et  les  cérémonies  religieuses  dont  le  retour  e^t 
réglé  sur  la  marche  de  la  lune.  Mais  comme  les  intercal*- 
tions  employées  par  l'Eglise  pour  cet  objet ,  sont  réglées 
conformément  aux  décisions  des  conciles,  et  non  pas  sur 
la  marche  réelle  de  la  lune ,  il  n'est  point  de  notre  ressort 
de  nous  étendre  sur  ce  sujet. 

Il  me  i'estè  à  parler  d'une  précaution  indispensable 
que  doivent  prendre  les  astronomes  qui  veulent  faire 
,  une  observatio;!  d'éclipsé.  Dans  les  éclipses  de  soleil ,  la 
face  que  la  lune  nous  présente  ,  ne  reçoit  point  les  rayons 
de  cet  astre  ,  elle  est  donc  complètement  invisible  ;  car 
la  faible  lueur  de  la  lumière  réfléchie  par  la  terre  à  cette 
distance ,  est  entièrement  effa(;ée  par  le  grand  éclat  du 
soleil.  Aussi  ne  s'apperçoit-on  du  passage  de  la  lune  sur  le 
disque  du  soleil ,  que  par  l'impression  qu'elle  y  produit 
lorsqu'elle  commence  à  l'échâncrer  ;  mais  il  est  impossible 
de  saisir  le  premier  instant  de  ce  phénomène  ,  si  l'on  ne 
sait  d'avance  l'instant  où  il  arrivera ,  instant  qui  peut  se 
•calculer  à  quelques  secondes  près  par  les  tables ,  et  si  l'on 
ne  sait  aussi  dans  quelle  partie  du  disque  du  soleil  se 
fera  la  première  impression  de  l'éclipsé.  La  même  difficulté 
se  présente  dans  les  passages  des  planâtes  sur  le  soleil,  et 
dans  les  émersions  des  étoiles  ou  des  planètes  que  la  lune 
occulte.  11  faut  absolument  savoir  à  quel  point  du  disque 
lunaire  l'astre  doit  sortir  pour  être  prêt  à  observer  le 
premier  indice  de  sa  réapparition. 

Prenons  ce  dernier  cas  qui  est  le  plus  général ,  et 
dont  tous  les  autres  peuvent  se  déduire.  On  calcule 
d'abord  par  les  tables  l'instant  précis  de  l'émersion  de 
l'astre  ;  et  les  différences  de  longitude  et  de  latitude  entre 
son  centre  et  celui  de  la  lune  à  cet  instant.  De  là  il  est 
facile  de  conclure  l'angle  formé„par  la  ligne  des  centres 
avec  le  cercle  de  latitude  qui  passe  par  la  lune  ;  car  U 
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rUngmit  de  cet  angle  est  ëgale  à  la  différence  de  lon- 
gitude transportée  à  la  .hauteur  de  Ta&tre  occulté,  et 
divisée  par  la  différence  des  latitudes.  On  a  donc  ainsi 
Tare  du  disque  lunaire  compris  entre  le  point  fl^émi^r- 
.sion  et  le  point  du  disque  le  plus  voisin  du  plan  de 
l'éciiptique.  Cet  arc  est  représentée  par  SE  dans  la  âgure 
'i5 ,  où  XNiL  représente  l'éciiptique  ^  ^V.réquinoxe  du  prin* 
tenis  ,  de  centre  de  la  lune  ,  Cl  son  cercle  de  latitude, 
et  «S*  le  point  de  son  disque  où  se  fait  l'éniersion. 

Maintenant  soit  Z  le  zénith  du  lieu  de  l'observation  , 
en  sorte  que  tX  soit  sa  longitude ,  et  LZ  sa  latitude ,  Rap- 
portées l'une  et  l'autre  à  l'éciiptique.  Le  grand  cercle  ZC 
représentera  le  plan  du  vertical  où  le  centre  de  la  lune 
se  trouve  j  car  ce  vertical  doit  contenir  le  centre  de  la 
lune  .et  le  zénith.  Ces  deux  conditions  suffisent  pour  déter- 
miner l'angle  iVCZ  .formé  par  le  cercle  de  latitude  de  la 
lune  avec  le  vertical -^C;  et  en  lui  ajoutant  l'angle  ICS 
que  nous  venons  de  calculer  tout-à-l'heuré ,  la  siomme 
^'âonnera  l'arc  SH<du  disque  lunaire  compris  entre  le  point 
d'émersion  S  et  le  point  SH  du  disque  qui  est  le  plus 
éloigné  du  zénith  'JS ,  et  par  conséquent  le  plus  bas  sur 
l'horison.  Ici  nous  comptons  cet  arc  depuis  le  point  le 
plus  bas  du  disque  en  allant  vers  l'orient ,  et  de  o*  à 
la  circonférence  entière.  Les  formules  une  fois  établies 
sur  cette  construction  y  s'appliquent  à  tous  les  cas,  sans 
qu'il  soit  besoin  de  construire  pour  chacun  d'eux  une 
figure  particulière.  Il  suffit  d'observer  fidèlement  les 
règles  des  signes  algébriques  C^).  Si  nous  voulons  appliquer 


{*)  Soit  /  la  longitude  apparente  du  centre  de  la  lune  et  A  sa  lati- 
tude apparente  à   Tinstant   de  Témersion  ;  soient,  à  ce  même  in^ 
•  tant  f  l'  et  AMa  longitude  et  la  laûtudç  apparcntt  de  Tastre  occoHé^ 

a.  33 
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ce  cas  aux  éclipses  de  Soleil  ,  il  n'y  a  qu'à  substitue^ 
dans  les  formules  le  tentre  dii  soleil  au  centre  de  la  lune; 
alors ,  comtné  la  latitude  du  soleil  est  toujours  nulle  ,  les 
formules  se  simplifient. 

Au  moyen  de  ce  calcul  préparatoire ,  on  sait  toujours, 
avec  Une  exactitude  très-sUffisante  ,  ^ur  quel  point  dii 
disque   de  la  lune  ou  du  soleil  il  faut  diriger  son  atten— 

appelom  V  Tanglé  tVCJ^,  V  Tângle  ECU  y  nous  «urons  d'abord 

^                  [r-^L)  ces  A^ 
tàng  XJ  = = ; * 

Maintenant  désignons  par  L  la  longitude  Y  ^  du  zénith  Z ,  et  ptfr 
A  sa  latitude  LZ*  Prolongeons  les  ceix^les  de  latitude  de  ]a  1ub« 
et  du  zénith  jusqu'à  leur  rencontre  ?u  pôle  de  Pécliptique  en  P'* 
Cela  posé ,  dans  le  triangle  spbérique  CP^Z ,  en  connaîtra  trois 
cIi,oses,  savoir  :  le  côté  P'Z ^  Ou  loo"  —  A,  le  côté  /**C,  ou  loo®  —  A, 
et  Tangle  fcompris  CP'Z ,  égal  à  la  différence  de  longitude  du  zénith 
et  de  la  lune ,  ou  à  L  -i"  l^  on  aura  donc  l'angle  P'CZ ,  ou  soU 
opposé  JSClf^  que  Ton  cherche  par  la  fornzule 

tang  F  z — ^- ^ '— 


J:ang  A  ces  x  —  sin  a  cos  (  X  — ^  l) 


On  pourrait  éliminer  de  cette  expression  lal  longitude,  et  la  latitude 
du  zénith ,  précisément  comme  nous  Tarons  fait  dcuw  la  note  de  la 
page  499  >  ^^  ^^^^  *^  tirerait  la  Taleur  de  tang  F  en  fonction  d« 
Tascension  droite  A  du  zénith  ,  qui  est  donnée  par  le  tems ,  et  de 
sa  déclinaison  H  qui  est  constante  et  égale  à  la  hauteur  du  pôle  j 
on  U'onverait  ainsi 

cos  /  tane  H  sin  «#-»-co8  /sin  A  *r4*— sin  /cos  A 

tang  f^= =T-^ ' — 

I  cos  A  tang  iz  COI  M  —  cosAsin^sin« — âinAcos/cos^       è 

\  '— .sinx^in/tang'i^&inM  —  8l»xsin/sinj£^  C09»f 

oiais  comme  cette  forxLule  ^^  t  a^sez  compliquée  ,  pest-êire  est-il  «nsià 
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tîon  ,  Cl  robscrvateur  ainsi  prévenu ,  peut  saisir  l'instant 
du  phénomène  avec  toute  la  précision  dont  ses  organes 
iont  susceptibles. 


simple  de  calculer  directement  À  et  X  par  les  formules  de  la  page  58  ; 
qui  donnant ,  dans  le  ca^  actuel 

sin  A  =s  —  siu  M  cos  H  %m  A  -¥-  ces  mûnU  ^ 

,     \    ^"K"  -^  sîn  •  -f*  éln  A  cos  «# 

UDg  L  =± ^— -i -. 

cos  A 

u  hxtA  Tobliquitë  de  récliptiqiic  ,  et  ^  le  terme  sydéral  déduit  en  ar« 
«omme  nous  TavoDs  vu  dam  la  page  64. 

Nous  avous  déjà  trouvé  Taugle  U  ou  SCI  par  la  formuk 

tang  U  =  -i , 

X  —  x' 

^pand  on  aura  calculé  les  angles  U  et  V^  on  auta 

£7+  ^=  distance  dfi  point  le  plus  bas  du  disque  au  point  d^ésiersioii^ 
en  allant  vers  Torient,  et  de  o  à  400.0. 

S'il  s^agit  d'une  éclipse  de  soli^l ,  il  faut  substituer  son  centre  à  celui 
-  de  lat  lune  ;  dans  ce  cas  ,  ^^  =  o,  parce  que  la  latitude  du  soleil  est 
tOujouifs.  nulle  f  et  Ton '.peut  supposer  aussi  cos  x'  =  1  ,  à  cause  de 
la  petitesse  de  la  latitude  de  la  lune  dans  les  éclipses. 

Il  faut  remarquer  que  /,  X,  Tet  A%  sont  les  longitudes  et  latttudci 
ttpparenUs  des  deux  .astres*  '   , 
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CHAPITRE    XIX. 

De  la  mesure  des  Longitudes  par diobserva-- 
tion  des  Eclipses  et  par  les  distances  de  la 
Lune  aux  étoiles. 

1 09.  Il  est  de  la  derntète  tenfpo^tamce  '  pour  îc  saiat  des 
navigateurs,  de  connaître  à  cha<pie  instant  la  position  de 
leur  navire  sur  le  globe  terrestre  ;  d'y  marquer  le  chemin 
quMls  ont  fait ,  et  la  suite  xles  points  qu'ils  ont  parcourus. 
Sans  cette  connaissance,  ils  peuvent  manquer  le  but  de 
leur  voyage  ,  et  s'exposer  mille  fois  à  périr  en  se  brisant 
.contre  des  côtes  qu^ils  «Voiraient  encore 'fort  éloignées. 
Aussi  l'intérêt  du  corbtïlerce  et  de  la  navigation  a-t-il 
.fortement  attiré  l'attention  des  savans  sur  ces  objet, ^t 
-comme  le^5  résultats  anxquels  on  est -parvenu  sent  extrê- 
finement  satisfaiisans ,  }e  présenterai  kis<6ds  un  ntéme^  poîilt 
de  vue  les  méthode^  que  l'on  a  successivement  employées 
«pour  amcrier  la  détertnkrâtion  des  longitudes  au  degré 
de  perfection  et  d'exactitude ,  où  elle  sç  trouve  aujour- 
d'hui. Quant  aux  détails  des  procédés  et  à  leurs  appli- 
cations pratiques ,  on  trouvera  dans  le  Traité  d'astro- 
nomie nautique  ,  tout  ce  que  l'on  peut  désirer  sur  cet 
objet  important. 

La  position  d'un  Ifeu  sur  la  terre  se  d^ermine  toujours 
par  deux  éiémens  :  là  latitude  et  la  longitude  géographiques. 
Le  premier  jest  facile  à  reconnaître ,  même  à  la  mer,  en 
observant  les  hauteurs  méxidiennes  des  astres ,  dont  oa 
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connaît  la  décUnaison;  mais  la  recherche  de  la  longitude 
est  beaucoup  plus  difficile, 

iio.  On  a  d'abord  tâché  de  l'obtenir,  en  observant 
la  direction  du  vaisseau  »  et  sa  vitesse  depuis  le  point 
de  départ.  ^^ 

Pour  observer  la  direction ,  on  se  sert  de  Vaiguilh 
aimoniiey(^\kt»Von  nomme  houssoUon  compas  de  mer. 
Cet  instrument  a  été  âécrit  avec  détail  dans  le  premieir 
livre;  Je  ne  rappellerai  ici  que  b^s  prop^riétés  générées. 
On  sait  par  expérience  qu'an  barreau  de  fer  aimanté  et 
librement  suspendu  «  prend  daxis  chaque  lieu  une  direc- 
tion constante ,  peu  différente  de  la  ligne  nord  et  sud, 
et  dont  Faûmuth  peut  être  déterminé  par  des  relèvemens 
d'objeu  célestes.  £n  comparant  cette  direction,  qui  peut  être 
supposée  constante ,  avec  celle  du  navire  qui  est  variable  y 
on  détermine  l'angle  que  celle-ci  fait  avec  la  première^ 
On  a  expliqué  dans  le  premier  livre ,  pag.  468 ,  la  manière 
de  faire  cette  observation.  L'on  connaît  ainsi  le  sens,  dans- 
lequel  le  vaisseau  a  marché ,  ou  ,  dans  le  langage  des 
marins ,  le  rumb  de  '9ent  qu'il  a  suivi  (*). 

III.'  Pour  connaître  l'étendue  q^'il  a  p^arcourue ,  01^ 
jette  à  la  mer  un  morceau  de  bois  atts^hé  à  une  longue 
corde  ;  c'est  ce  qu'on  appelle  un  hc  On  lâche  celte  corde, 
à  mesure  que  le  navire  avance  ;.  et  après  un  certain  tems  ^ 


(*)  La  mtroke  du  faiswan  ne  m  fiât  pas  topjoan  suiraiit  la  di- 
f^eotionde  m  quille;  obUi  n^ett  «inii  que  quand  on  a  le  vçnt  arrière; 
mais  le  plus  souvent ,  le  ven(  n^iétant  pas  (directement  fiiTonJ>le  à  la« 
route  que  Ton  vent  suivre ,  on  se.  tr.ouT&  obligé  d^orienter  les  voiles 
obliquement ,  et  le  yaiçsean  s^avapce  ainsi  dans  une  direction  oblique  f 
mais  comme  il  fend  la  mer  avec  force,  il  laisse  toujours  derrière  lui 
une  trace  qui  subsiste  fort  longtems,  et  qui  indique  sa  véritable  di- 
MCtion  :  c'est  cette  trace  qu'ion  relève  avec  la  bouMoU. 
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qui  est  oriinai!v*raent  d'une  deml^mînute  ,  on  mesure 
Ja  longueur  que  I  «n  aijilée.  En  supposant  !«  flotteur  immo- 
bile ,  cette  lorigucar  indicne  le  chemin  fait  par  le  navire , 
dans  l'intervalle  ;  et  l'on  eii  conclut  proportionnellement 
le  chemin  qu'il  doit  faire  pendant  un  tems  plus- consi- 
dérable, 

*  Pour  faciliter  cette  opération  et  pouvoir  mesurer  la. 
longueur  de  la  corde  ,  même  dans  Tobscuritë  de  la  nuit, 
on  la  partage  en  intervalles  égaux  par  des  nœuds  dont  la 
distance  est  h  3l)o•"*^  partie  d'une  lieue  marine,  ou  en- 
viron j5'",23  (47  pieds).  On  estime  le  tems  par  le  moyen 
d'un  sablier  qui  se  vid^  précisément  dans  une  demir 
minute  sexagésimale. 

Cette  méthode  suppose  que  le  flotteur  reste  fixe  et  immo-. 
bile  sur  la  surface  de  la  mer,  au  lieu  où  on  Ta  jeté.  Cela, 
n'est  jamais  vrai  à  la  rigueur ,  et  quelque  soin  que  l'oit 
prenne  à  filer  le  cable ,  on  ne  peut  éviter  de  produire 
une  faible. résistance,  qui  rapproche  un  peu  le  flotteur.  De 
plus ,  les  courans  qui  se  rencontrent  souvejit  dans  la  mer^ 
doivent  lui  communiquer  toute  leur  vitesse,  et,  suivant 
les  circonstances  ,  l'éloigner  du  navire ,  ou  l'en  rappro- 
cher. Aussi ,  entre  les  tropiques ,  où  les  vents  alises  pro- 
duisent âes  courans  constans,  a-t~on  vu  quelquefois  des 
pilotes ,  trompés  par  leur  estime ,  altérer  la  durée  de; 
leur-  sablier  ,   ou   la    distance  de  leurs    nœuds. 

.  On  voit  donc  que  ces  méxhodès  sont  extrêmement  im- 
parfaites ;  cependant,  en  les  employant  avec  défiance, 
on  peut  encore  les  regarder  comme  une  apprçximation 
utile.  Connaissant  la  vitesse  du  navire  ,  on  trouve  le  cbe- 
niin  qu'il  a  fait  sur  chaque  rumb  de  vent  qu'il  a  parcoura, 
et  en  porlant  ces  résultais  sur  une  carte  ,  depuis  le  point 
fie  départ ,  on  voit  le  lieu  où  le  navire  doit  se  trouver. 
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Mais  si  les  navigateurs  ne  rectifiaient  ce  procédé  par  toutes 
les  ressources  que  leur  donn^  Texpérience  ,  ils  s'exposeraient 
il  de  grandes  erreurs ,  et  courraient  les  plus  grands  dangers. 
112.  Les  montres  marines  offrent  une  comparaison  beau- 
coup plus  sûre.  Toutes  les  fois  que ,  lorsque  le  tems  est 
serein,  on  peut  trouver  l'heure  par  la  hauteur  du  soleil, 
eu  par  celle  des  étoiles  ,  dont  l'ascension  droite  et  la  décli-r 
naison  sont  connues.  On  sait  de  plus ,  par  la  montre  , 
quelle  heure  on  compte  au  même  instant  dans  le  lieu 
où  la  montre  a  été  réglée  ,  et  que  Ton  a  pris  pour 
point  de  départ.  La  différence  des  heures  comptée» 
ainsi  au  même  in.^tant  à  bord  du  navire ,  et  sur  le  pre-* 
mier  méridien  ,  donne  la  différence  des  longitudes  ;  et 
comme  la  lalitude  peut  être  facilement  observée ,  on  a 
toutes  les  données  nécessaires  pour  trouver  Iç  lieu  dii 
navire  sur  le  globe  terrestre.  On  trouvera  dans  l'Astrono- 
mie nautique  les  détails  pratiques  de  cette  importante 
application,  dont  nous  avons  déjà  dit  un  mot  dans  le 
premier  livre  ,   tom.   l*^  ,  pag,    176. 

Mais  les  montres  marines  sont  encore  trop  rares  pour 
pouvoir  être  généralement  employées.  D'ailleurs  ,  quelque 
soin  qu'on  ait  mis  à  les  construire  ,  il  serait  imprudent 
de  s'y  abandonner ,  puisqu'une  infinité  de  causes  impré-- 
vues  peuvent  déranger  leur  marche.  Il  faut  donc  cher-, 
cher  encore  quelque  moyen  plus  sûr  et  plus  invariable  , 
qui  puisse  servir  à  lès  vérifier  et  à  les  remplacer.  On  obtient 
tous  ces  avantages  par  les  observations  astronomiques. 

II 3.  Nous  avons  indiqué  dans  le  premier  livre  comment 
on  pouvoit  déterminer  les  différences  de  longitudes  géogra- 
phiques par  l'observation  des  phénomènes  astronomiques 
instantanées ,  tels  que  les  éclipses  de  lune ,  de  soleil ,  les 
occultations  d'étoiles  par  la  lune ,   et  les  distances  de  1^ 
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lune  au  solcîl  cl  aux  étoiles.  JMtâiintenant  que  nous  savonf'^ 
calculer  toutes  les  circonstanrces  des  éclipses ,  nous  allons 
entrer  dans  quelques  détails  sur  cette  importante  applî^ 
cation  de  Pastronomie. 

X  i4*  Les  éclipses  de  lune  semblent  d'abord  les  plus  favo- 
rables à  la  détermination  des  différences  de  longitude  ; 
car  Feutrée  de  la  lune  dans  Tombre  terrestre ,  a  lieu  au 
même  instant  physique ,  pour  tous  les  points  de  Thémi- 
sphère  terrestre  qui  est  alors  tourné  vers  cet  astre ,  c'est— 
à-^ire  pour  tous  les  lieux  qui  peuvent  observer  l'éclipsé. 
Ainsi  f  en  supposant  que  l'on  ait  déterminé  dans  chaque 
lieu  le  tems  vrai  de  cette  observation,  la  différence  des 
tems  convertie  en  degrés  de  l'équateur ,  donnera  immé- 
diatement la  différence  des  longitudes  sans  aucune  autre 
préparation. 

II S.  Mais  dans  la  pratique,  cette  méthode  est  sujèteS^  un 
inconvénient  très-grave  ;  la  lune  avant  de  pénétrer  dans 
l'ombre  terrestre ,  entre  d'abord  dans  la  pénombre  ,  et 
cette  pénombre  devient  de  plus  en  plus  intense ,  à  mesure 
qu'elle  s'approche  davantage  de  l'ombre  pure.  11  résulte 
de  là  que  l'éclat  du  disque  lunaire  s'affaiblit  graduelle- 
ment par  des  nuances  insensibles ,  et  l'instant  où  il  entre 
dans  l'ombre  pure,  instant  qui  doit  marquer  le  commence- 
ment  de  l'éclipsé,  ne  peut  jamais  être  assigné  avec  précision. 
On  peut  affaiblir  cette  inexactitude  en*  répétant  la  même 
observation  sur  les  diverses  taches  de  la  lune  qui  entrent  suc- 
cessivement dans  l'ombre  , .  et  qui ,  ayant  des  formes  cons- 
tantes ,  sont  connues  des  observateurs.  Mais  quoique  cette 
vépétition  soit  propre  à  diminuer  l'erreur  du  résultat  moyen, 
par  l'effet  des  compensations. fortuites  qu'elle  amène  ,  l'in- 
certitude de  chaque  observation  en  particulier  est  beau- 
coup trop  grande  pour  que  l'on  puisse  compter  sur  leur 
ensemble  avec  quelque  apparence  de  probabilité.  Aussi 
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IVmpIoi  its  écirpse»  de  lune ,  pour  la  dëtênnlnation  des 
longitudes  ,  est-il  aujourd'hui  généralement  abandonné.      / 

ii6.  Les  éclipses  de  soleil  et  les  occnltati^ns  d^ étoiles 
sont  infiniment  préférables  ;  car  l'instant  où  ces  phéno- 
mènes commencent  et  celui  où  ils  finissent ,  peuvent  ^tre 
observés  avec  la  dernière  précision.  D'est  vrai  qu'ils  exigent 
plus  de  calcul  f  parce  que  l'èfTet  dès  parallaxes  rend,  leurs 
apparitions  difTérentes  pour  les  differens  points  de  la  terre. 
Mais  comme  on  peut  avoir  égard  à  ces  différences  par 
le  calcul ,  cette  circonstance  n'ôte  rien  à  l'exactitude  du  * 
procédé. 

Ce  calcul  étant  à  fort  peu  près  le  même  pour  les  éclipses 
de  soleil  ou  d'étoiles ,  ou  même  de  planètes  ^  je  l'expli- 
querai ici  en  général,  pour  ce  dernier  cas  qui  renferme 
les  deux  autres  ;  car  le.  soleil  peut  être  considéré  comme 
une  planète  qpi  n'a  point  de  latitude ,  et  une  étoile  peut 
être  considérée  conune  une  planète  qui  n'a  ni  mouvement 
propre  ni  paralbxe. 

Je  suppose  donc  g^énéralement  que  dans  an  lieu  quel- 
conque de  lap  terre ,  on  ait  observé  l'occultation  d'un 
astre  par  la  lune  j.  et  qqe  l'on  connaisse  aussi  pour  le 
même  instafnt- le  tentt  vrai  ^  soit  solaire,  soitsydéral,  au 
méridien  du  lietu  ântdemande  la- longitude  géographique 
de  ce  Itea,  rapportée  ait' méridien  de  Paris. 

Pour  y  parvenir  le  plus  simpfement  et  le  plus  direc-4 
tement  possible,  j^àdmettrai  d'abord  que  par  quelque  essai 
préliminaire^  par  des  cartes  géographiques ,  ou  par  de* 
résultats  d'observations  nautiques  ,  telles  que  Vestimê  y 
on  connaisse  déjà  à-peu-près  h  longitude  qu'il  s'agit  de 
déterminer  exactement.  Ce  cas  est  c€lui  qui  se  présente 
presque  toujours  dans  les  applications  :  quand  nous  l'aurons 
résolu ,  je  donnerai  le  moyen  de  se  passer  de  ces  notions 
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préliminaires ,  ou  plutôt  j^e  montrerai  comment  on  peut  Ut  « 
obtenir. 

Connaissant  la  différence  des  longitudes  estimée,  réduisez-, 
la   en   tems ,  à  raison  de  i5  degrés  par  heure  sexagési- 
male ,    et  en  rappliquant  au  tems  vrai  observé ,  que  je 
suppose  être  le  tems  sydéral ,  vous  aurez  à-peu-près   le 
tems  sydéial  vrai  de  l'observation,  compté  au  méridien  de 
Paris.  Calculez  ,   pour  cet  instant ,  par  les  tables  astrono- 
miques les  longitudes  et  latitudes  de  la  lune  et  de  l'astre 
vues  du  centre  de  la  terre  ,   et  déduisez-en  les  parallaxes 
de   longitude   et  de  latitude  dans  le  lieu  de  l'observation 
pour  l'instant  présumé.  Cherchez  aussi  pour  le  même  ins- 
tant les   diamètres  apparens  des   deux  astres.   Cela  fait, 
calculez  de  nouveau  ces  mêmes  éleniens  poût  un  instant 
éloigné  d'une  heure  sydérale  du  premier ,    et  vous  aurez, 
ainsi  les  mouvemens  horaires  apparens  en  longitude  et  en 
latitude  pour  le  lieu  présumé  de  l'observation.  Alorsj»,  sup- 
posons que  l'instant  vrai   de   l'observation  ,  ep  tems  du 
méridien    de    Paris ,    diffère  de    l'instant  presunié    d'une, 
certaine  quantité  inconnue  de  tems  sydéral  que  nous  nom- 
merons if.  Au  moyen  de  cette   indéterminée  ,  nous  pou-, 
TOUS  exprimer ,  d'une  manière  générale  ,  les  différences  de 
latitude  et  de  longitude  apparentes  des  deux  astres  à  un. 
autre  instant  quelconque  voisin  du  premier  ;  en  supposant 
toutefois  que  ces  élémens  ,  ainsi  que  les  parallaxes  de  lon- 
gitude et   de  latitude ,   varient ,    dans  l'intervalle  ,   pro- 
portionnellement   au     tems.     Nous     aurons   donc    ainsi 
l'expression  analytique   de  la  distance  des  deux  astres  ;  et 
en  égalant  cette  distance  a  la  somme  des  demir-diamètres ,, 
nous  aurons  une  équation  du  second  degré  en  t  qui    dé- 
terminera  les   valeurs.de   cette   quantité  au   commence- 
ment et ,  à  la  fin   de  l'éclipsé.   De  ces   deux  valeurs ,    on 
prendra  celle  qui  répond  à  la  phase  réellement  observée  , 
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%t  eh  l'ajoutant  au  tems  sydëral  présume  ,  ou  Ten  çetran- 
ciiant ,  suivant  son  signe,  nous  aurons  le.teips  vrai  que 
l'oq  comptait  à  Paris ,  à  Tinstant  de  l'observation,  Nous 
connaissons  déjà  celui  que  l'on  a  observé  dans  le  lieu  ;  çn 
multipliant  la  différence  des  tems  par  iS  pour  la  réduire 
en  arc,  nous  aurons  la  différence  des  longitudes. 

Si  l'instant  auquel   on   a  observé  l'éclipsé   n'était  pas. 
donné  en  tems  sydéral ,   mais   en  tems  solaire  vrai ,  on 
rajouterait  de  même  à  la  différence  présumée  des  lon- 
gitudes convertie  en  tems ,  à  raison  de  1 5.  degrés  pour 
une  heure  sexagésimale  ;  mais  alors  la  somme  exprimerait 
h  valeur  approchée  du  tenxs  solaire  vrai  que  l'on  comptait 
à  Paris    au    moment  de  l'observation.    Il  faudrait   donc 
aussi  regarder  la  correction  /  comme  exprimant  un  inter- 
valle de  tems  solaire  vrai ,  et  par  conséquent  il  faudrait 
calculer  les  mouvemens  apparens  pour  un  intervalle  donné 
de  Jems  solaire.  Quand  on  aurait  trouvé  t^  on  en  con- 
clurait la  valeur  exacte  des  tençis  solaires  vrais,  comptés 
au  même  instant  dans  les  deux  lieux,    et  la   différence 
c-onvertie  en  arc  ,   à  raison  de  i5  degrés  par  heure  sexagé- 
simale ,   donnerait  également  la  différence  des  longitudes 
en  degrés  de  l'équatcur.  En  général  il  faut  que  la  cor- 
rection t  soit   toujours    exprimée  dans  la  même  espèce 
d'unité  par  laquelle  on   a  exprimé  le  tems  v^ai  dans  le 
Heu   et  à  l'instant  de  l'bbservation. 

Si  l'on  voulait  obtenir  la  différence  des  longitudes  avec 
plus  de  précision  encore,  il  n'y  aurait  qu'à  considérer  les 
deux  instant  ainsi  détei^minés  pour  le  commencement  et  la 
fin  de  Téclipse,  comme  de  simples  approximations.  On  re- 
commencerait donc  le  calcul,  en  partant  de  ces  nouvelles 
données^  et  on  obtiendrait  ainsi  les  petites  corrections 
qu'elles  J)euvept  exiger  encore.  Il  est  clair  que  l'erreur  de 
}a  première  approximation  ,  porte  principalement  sur  le 
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calcul  des*  parallaxes  de  longitude  et  de  latitude  qui ,  va-^ 
riant  avec  le  tems  ,  d^une  Tnanière  qui  n'est  pas  uniforme  ,, 
ne  peuvent  pas  être  transportées  avec  sûreté  à  une  époque 
un  peu  éloignée  de  celle  pour  lesquelles  on  les  déter-* 
mine.  11  peut  y  avoir  aussi  quelque  erreur  provenant 
des  variations  du  diamètre  apparent  de  la  lune»  et  des^ 
mouvemens  horaires  pendant  le  tems  U  La  nécessité 
d^Un  second  calcul  dépendra  donc  de  l'exactitude  plus 
ou  moins  grande  des  données  dont  on  fait  d'abord 
usage.  Si  l'incertitude  n'est  que  de  quelques,  minute» 
de  tems ,  comme  cela  a  lieu  presque  toujours  ^  il  suffîraL- 
de  la  première  approximation.  Mais  alors,  au  lieu  de 
calculer  les  élémens  des  deux  astres  et  les  parallaxes 
par  les  tables  pour  deux  instans  éloignés  d'une  heure,, 
il  faudra  les  calculer  pour  deux-  instans  éloignés  de  quel- 
ques minutes  de  tems,  par  exemple  de  dix. minutes,  afin, 
que  l'instant  véritable  déduit  de  ces  calculs ,  ne  se  trouve 
pas  éloigné  de  ceux  pour  lesquels  on  a  calculé  les  élémens» 
des  deux  astres  ,  et  soit  cependant  compris  entre  eux  (^). 

('*')  Cette  méthode ,  cpoique  fort  simple ,  deviendra  encore  plo»- 
facile  :\  saisir  quand  nous  FauroDS  réduite  en  formule.  Soit  T'  1» 
tems  vrai  du  phénomène  au  méridien  du  lien  derobaerTation.,  T  ]m 
^fiérence  de  longitude  estimée  ,  convertie  en  tems  et  comptée ,  h  partir 
du  méridien  de  Paris ,  d'orient  en  occident  conune  les  angles  horaii*esf 
T'h  T'  sera ,  par  hypothèse ,  le  tems  vrai  à  IVris  au  même  instant» 
Comme  nos  tables  sont  construites  pour  le  méridien  de  Paris ,  non» 
pouvons  calculer  pour  cet  instant ,  les  longitudes  apparentes  l^  t  âm 
la  luue  et  de  l'astre  dans  le  lieu  présumé  de  Tobservation  ;  les  la- 
titudes apparentes  A ,  a'  ,  les  demi-diamètres  et  les  mouvemens  appa~ 
rens  m^m'y  n,n*  en  longitude  et  en  latitude  ,  pendant  une  minute  de 
tems  de  même  nature  que  T+T'.  Alors  pour  uo  autre  instant  posté- 
rieur à  T+T'  de  t  minutes,  la  difTérence  apparente  des  longitude» 
des  deux  astres  sera  /  — /'+  (m— m')  t,  la  différence  des  latitudec^ 
sera  a  — A'^-(n — /i')  tj  par  conséquent^  si  Ton  noinme  A  la 
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'  Enfin ,  si  Ton  •  ignorait  entièrement  la  diflerence  des 
longitudes ,  on  adopterait  d'abord  pour  cette  différence:, 
celle  des  tems  auxquels  Féclipse  est  arrivée  dans  las 
^ùev^x  lieux.  Par  exemple ,  si  elle  a  commencé  à  i^  de  tems 
vrai  dans  le  lieu  de  l'observation,  et  ^'à  Paris,  suivant 


det  demî-diamètrefl  apptrent  des  deux  aitrei ,  od  aur«  ,  au  coiiiiiicii«- 
cement  et  à  la  lin  de  réclipae , 

|/-./'^.(m  — »')fJ*co»*A'4-{A-.x'4-(i«  — /!')«}•=  A  •• 

ICette  éqoatio^ ,  analogue  à  celles  qae  nous  arons  d^  traitées 'tant 
"^e  ibis  dans  ie  calcél- des' éclipses,  doaneM  >la  valeur  de  t,  qui, 
«jé«lfe6e*à  T-^T'  ^  xm  T^tranèhée ,  suWattt  son  ^i^e ,  donnera  .  .  • 
T  -h  T'-  4-  %  p«ar .  la  valeur  ^tems  vrai  que  Ton  comptait  k  Paris  à 
rinsuuit  de  robserTation ,  et ,  par  con^quent,,  T  -¥  t  sera  la  diffé- 
;rence  corrigée  des  longitudes  exprimée  en  tems  sexagésimal.  Il  suffira 
de  la  multiplier  par  i5  pourTaToir  en  arc.  l^emploie  id  *le  tems 
sexagésimal ,  parce  que  les  tables  de  ia  Inné  «ont  encore  consuwiteg 
^après  cette  division. 

lfiânteBant,:si>l?«n  reennmenoe' les  mêmes  «alouls  «n  ptenantan 
flicur^e  T  y  T"^  t  |>ovr  la  dilGsfeBce  présoj^  das  tems  et  des  longi- 
,4udes,  on  formera  la  seconde  approximation  dont  nous  avons  parlé  dans 
Iciexte  y  s^il  en  résulte  une  nouvelle  correction  t\  elle  sera  incompa- 
rablement moindre  que  t ,  et  T-f>  t  +  l'  sera  la'dîffêrence  des  longitudes 
avec*  la  dernière  précision.  On  voit  que  le  prd!>lème  exige  seulement 
robsenration  d'une  des  phases  de  Téplipse  ;  asaâs  si  VmL  a  xiisenré  Its 
^deuxplutfes,  le  cobmMicâDMnt  etja  fin ,  elle  se  serviront  de  véri* 
ficatipn.  ' 

La  marche  du  calcul  sera  la  même  pour  les  deux  phases.  Mais  les 
époques  des  observations  éunt  différentes, 'les  valeurs  "des  parallaxes, 
4es  mouvemcus  horaires  et  des  demi  diamttras  leaeront  antii  ,,de  sorte 
qu^il  fiiudra  les  calculer  séparément  par  les  tables  pour  chacun  de  ces 
deux  instans. 

Quant  à  la  variation  du  diamètre  apparent  de  la  lune  pendant  les 
intervalles  t  et  ï^  on  en  tiendra  compte  ,  comme  nous  Tàvons  expliqué 
dans  la  note  de  la  pi^e  5oa. 
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les  taWcs,  elle  ait  dû  commencer  à  s^.  .On  ^ppoferè  i* 
|)our  la  différence  des  Ibngitudes  estimée  ;  cela  suffira  pour 
déterminer  tmô  valeur  plus  exacte  de  la , différence  cher- 
chée, et  un'  second  cakiil ,  établi  sur  ce  preipierrésul-; 
tat ,  donnera"  toute  la  précision  désirabjp. 

-^  1T7.  Dans  la  question  que  nous  venons  de  traiter,  on 
suppose  les  tables  exactes ,  et  .l'on  calcule  la  différence 
des  longitudes  géographiques  d'après  l'observation  de 
i'éclipse.  Réciproquement  si  la  différence  des  longitudes 
était  donnée^  i  l'obsérvatiori  de  l'éçllpse  pourrait -seirfir 
tà^vérifie^r  les  tables,,  et  ferait,  connaître  leurs  erreurs* 
Sqpposotas  ^  par.,  exemple  ,  que  le  lieu  de  l'observatiop 
soit  Paris.  On  calcul«ra  ^r>.iles  tables  qu^ls  étajeat^ 
pour  Paris,  à  l'instant  de  f  dbi^er**ation ,  les  élémens  du 
lieu  apparent  de  la  ïûnC  et  de  l^'àsti'è  4^*^11^  si  *  <lÛ  oc^ 
çulter.  Je  suppose  que  celui-ci  puisse  être  considère 
comme  exaçjt^ipent  connu.  Alprs,  en  représentant  les 
erreurs  de  la  longitude  et  de  la  latitude  de  la  lune, 
chacune  par 'une  indéterniinée,i<4ui' formera  l'expisession 
algébrique  des  diffëï^htes  en  longitudeiBl  lén  latitude  dfe 
là  lune  et  dé  fastte  ;  on  en  dédtrn*a  Tes^plression  de  Itîtir 
distance  ;  et  en  l'égalant  à  la  valeur  de  Teurs  demî-dia- 
, mètres,  on  fiura  une  équation  de ^ ^condition  entre' le» 
^deux  erreurs  !présumées  (*).:    .      -  ,i  ^  ^.  1, 

'  '  On  recommencera  le  'mêAié  câlcul^jpottl'  la  fin  dé  l'étilîpsé  ,; 
mais  on  pourra,  considérer  quejes  erreurs  de  la*  Idnjgîi- 
tude  et  de  la  latitude  de  la  lune  sont  les  mêmes  qu'au  com-* 

'■!■"'■    ''  '    '      ■        "    ""     '   '  ■    il'      ■>    I  I   mil Il      I  h  >  Il     I  ,  i  I  I  I  Ip 

(*)  Soient  /  et  A  la  longitude  et  la  latitude  apparentes  d^un  dé» 
astrcjS)  ^calculée»  par.  les  tables  pour  Tinstant  4"  comnjcn cernant  it 
ll^ellpse  ^  et  rdativemeut  an  liiéridien  du  lieu,  ou  l''on  a  fait  robservation* 
Nommons  x  et  y  les  erreurs  qtTeïles  comportent  j  soient  t,  a',  x\  y 
les  quantités  analogues  pour  le  second  astre  j  eniin ,  soit  A  la  somma 
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toiencerûenl;  car  les  tables  élaht  construites  sur  les  for- 
mules analytiques,  déduites  de  la  théorie  de  l'attraction,  ne 
peuvent  point  donner  d'erreurs  sur  la  loi  des  résultats, 
mais  seulement  sur  lèut's  valeurs  absolues.  L'observation 


de  leurs  demi-dlainètres  à  ce  même  instant,  là  distance  A  pouyant 
être  considérée  comme  fort  petite  y  on  aura 

{/  —  r  +  j:  -i-  x'}  *  dos*  ^'  4-  {^  —  a'  +  j-  —  y'}  *  =  A»  ,       ' 

ce  qui  donnera  iine  relation  entre  les  différences  des  erreurs  des  taUct 
en  longitude  et  en  latitude  itlativement  aux  d&ix  astres.  Celte  équâ- 
lion  éunt  développée  pourra  être  mise  sous  la  forme  suivante  :      * 


Qco»*a' 


(-C0s'»A(x-x)*-(,r-J-)», 

Bépêtons  le  même  calcul  j)our  Tinstant  de  la  fin  de  Téclipse  f  ett 
tnarquant  les  élémens  qui  s^y  rapportent  avec  tin  accent  inférieur, 
excepté  les  errems  des  tables  qui  ne  changent  fioint  y  n6m  «uroat 
ainsi  ■        ^ 

.  ,co.^'(W.X«-)'Vo(^-^)Cr-rO={.^,,,(,vL:.^.'i(;_/;^ 

Ces  deux  équations  suffisent   pour   déterminisr  ^s  deux   diûerenc^ 

4x X*)  ,  {^y'-X')"  Comme  elles  sont  chacune  du   second  degré, 

il  semble  qu^elle«  doivent  donner ,  pour  ces  différences ,  quatre  va- 
-  lemv.    Mais  dans  le  cas  actuel ,  les  racines  propres  au  problême  sont 
particularisées  par  la  condition  que  les  erreurs  des.  tables  ne  peuvent 
être   que  Cort   petites.  Quand  un. des  astres  observés   sera  le  soleil 
ou  la  lune  ,  comme  leurs  diamètres  apparens  sont  deux  ou  trois  cents 
fois  plus  grands  que  les  erreurs  que  l'on  peut  supposer  aux  tables^ 
il  y  aura  toujours  au  hioîns   une  des 'différcnnes  /  —  r  ,  a— i./  ,  qui 
•era  très-considérable  comparativement  à  x  -^  x'  ou  j^— y*'.  Supposons 
.  ^ne  ce  soit  la  première  \  alors  le  tei'me  1  ços»  a'.  (/ —  /'  )  (x  —  x'  )  sera 
•  très-grand  par  rapport  à  cos^a  (J:* — x')*.  On  pourr?  donc  négK^er  celui- 
ci  par  rapport  à  Fautre  ,  au  moins  dans  une  première  approximation  t 
alors  (x  — >x')  sera  donné  par  una  équation  duprenàer  degré  \  tlj^'^y, 
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de  la  fin  de  TécUpse  donnera  donè  encore  une  équation  de 
condition  entre  les  deux  erreurs  ;  ayant  ainsi  deux  équa-« 
fions  et  deux  inconnues ,  on  déterminera  chacune  d^'elles 
.{>ar  le  procédé  ordinaire  de  Uélimination. 


le  lera  par  une  du  scqond.  L^iayerse  arriveruit  si  c'était  ^  -—  a'  qui  fût 
très  grand  relativement  à  j^—  y'.  Enfin  si  la  supposition  pouvait  êtne 
admise  pour  les  deux  quantités  /—  /'et  A  —  a',  ce  qui  est  le  cas  le  pha 
ordinaire  ^altfr»  les  deux  carrés  (x. —  x'),  (^ — y)  pourraient  è^re  né- 
gligés relativement  aux  termes  du  premier  ordre  ^  et  les  deux  «rreurs 
4e  —  -^S  y —  V  'fleiaient  données  pArHde8r,^uaUoBs  du  premier  degcé* 
-Mtâê  afiu  '  d'éviter  ïtotttvMupçoajdUiieï^QtUiide  $  il^Ândra  ne  coosi- 
dérer  ces  YaleHts  4ue  i  oonune  de  pvfpiièc^s  -.^roiMOatîous*  $i  eUça 
ne. sont  i>a8  jtout-à-£ût  exactes  ,  elles  le  seront  du  moins  assez  pour  qne 
l'on  puisse  s'en  servir  à  calcul  ies^  caiTés  (x  •—  a:')  *  ,  (  jr  —  y')  *  guc 
'on  avait  négligés  d'abord.  On  mettra  donc  les  valeurs  de  ces  carrés  dans 
«e%  aec<»)ds  menées  descd'enx  .étijHAtions ,  qui  vdeviendront  alors  «niiiè- 
,  rendent  icmpoiés^ de ^ quantités  connues.  On  résoudra  de. nouveau  les 
(«qilMions.fiiiBsi  jurép^nées» ,. i^t  Jcs  valeurs  de  r— x'  et  de  y  — jr' 
qui  en  résulteront,  auront  toute  l'exactitude  nécessaire. 

'Sila  loQgitude  du  Ucu4q  Inobservation  n'était  pas  connue  ,  en  com"- 
mencerait  par  la  déterminer  aa.ntoj$n'klea -tnij^jea-^Eipposées  eâN«|es. 
Puis  en  supposant  que  ,  suivant  ce  calcul ,  t  fax  Tinsunt  du  commen- 
cement onde  la^lin  «de  ^  f éolipse  «dans  le  Ueuide<l'jidMeriationy  et  ^n 
^  tcms  du  premier  méridien ,  •  on  oucutemit  pour  fcet  mstant  tons  ks 
~âémens  M/tparens-ée  b  lune  et  deifastie  pour  le, lieu  où  lV)bscr- 
'  vallon  a  été  laite  :  ensuite  on^supposerait  .que  Isnalant  vttri^Jile  difl^ 
'-ide  celui-là  d'tine  petite  'qvantité   t'^  et  xpie  les  erreurs  ^des    tables  - 
sont  x,^,  x',  j^',  comme  ci-^dessiis.  On  aurait  ainsi  IMquation  ie 
condiifion 

entre  les  erreurs  des  tables  et  celles  de  la.  longitude -cfaerfihée.  GelM 
équation  deviendrait  linéaire  ,  en  négligeant  d'abord  ;  les  carrés  jà$ê 
petites  corrections  x,  yj  x\  y  et  t  ^  connue  on  ipeut  presque  tou' 
jours  le  Élire  j  sauf  à  en  lenir  compté  dans  W>€  Mconde  appi^ixiniailioo  t 
somme  nous  l'avons  fait  plus  haut. 


S 
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Si  l'on  ne  veut  pa$  regarder  les  ëlémem  «Pun  des  astres 
(Comme  exempts  d'erreurs ,  la  méthode  précécLenie  donne 
la  difTérence  des  erreurs  propres  à  chacun  d'eux. 

J'ai  supposé  que  Ton  connaissait  la  longitude  du  lieu 
où  Ton  a  fait  ces  ohsetvations.  Si  elle  était  inconnue  ^ 
on  commencerait  .par  la  déterminer  eo  snpposant  les 
tables  exactes ,  comme  nous  Tavons  dit  plus  haut.  Puis 
on  supposerait  que  les  tables  et  la  longitude  calculée^ 
ou  plutôt  le  tems  qui  la  représente,  comportent  de  très-* 
petites  erreurs  ,  que  l'on  exprimerait  par  des  indéter- 
minées. On  substituerait  les  valeurs  ainsi  corrigées  dans 
l'expression  de  la  distance  des  centres  observée ,  et  l'on 
aurait  ainsi ,  entre  les  erreui^  des  tables  et  celles  de  la 
longitude  calculée,  autant  d'équations  de  condition  que 
l'on  aurait  observé  de  phases.  Ces  équations  pourraient 
même  presque  toujours  être  rendues  linéaires  ^  en  se  bor- 
nant h  la  première  puissance  des  corrections  indéterminées, 
qui  seront  toujours  très-petites  dans  l'état  ^tuel  de 
l'astronomie. 

Quand  on  réunit  ainsi  plusieurs  observations  d'une  même 
éclipse ,  faites  dans  des  lieux  différens  ,  il  arrive  d'ordi^ 
naire*  qu'on  n'a  qu'un  petit  nombre  d'observations  rom- 
pïètes ,  c^est-à-dire  ,  dans  lesquelles  on  ait  observé  le 
commencement  et  la  fin  de  l'écHpse  ;  tandis  qtie  les  autres 
en  plus  grand  nombre  ,  sont  incomplètes ,  c'est-à-dire  se 
rapportent  à  une  seule  des  phases.  Supposons  qu'il  y  ait  en 
tout  n  lieux  d'observations.  On  aura  autant  de  longitudes  à 
rectifier;  et  en  outre  il  faudra  déterminer  les  erreurs  des 
tables  en  longitude  et  en  latitude  ,  erreurs  que  l'on  peut 
supposer  constantes  pendant  toute  la  durée  d'unçf  mémf 
éclipse.  On  aura  donc  ainsi  n-^a^  inconnues  à  déterminer. 
Chaq^àe  phase  de  l'éclipsé  observée  dans  un  des  lieux, 
<lonne  une  équation  de  eoûdition  entre  ces  inconnues.  Il 
2.  34 
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suffit  donc  d'avoir  n-f-^  observations  pour  les  déterminer 
toutes.  Mab  si  Ton  peut  former  un  plus  grand  nombre 
adéquations ,  soit  par  des  observations  des  deux  phases 
faites  dans  un  même  lieu  ,  soit  par  la  connaissance  déjà 
exacte  de  la  longitude ,  il  faudra  les  faire  toutes  concourir 
suivant  la  méthode  ordinaire  des  équations  de  condition. 
Car  leur  ensemble  déterminera  les  erreurs  des  tables  d'une 
manière  plus  avantageuse  et  plus  indépendante  des  erreurs 
des  observations. 

Comme  l'application  de  cette  méthode  exige  la  plu» 
rigoureuse  exactitude  ,  j'ai  rapporté  ici  en  note  les  for- 
mules qui  donnent  les  valeurs  exactes  des  parallaxes  de 
longitude  et  de  latitude,  car  celles  de  la  page  62  ne  sont 
que  des  approximations  (*).  Enfin  pour  ne  rien  omettre , 

(*)  Pour  calculer  les  parallaxes  de  longitude  et  de  latiiude^  il  faut 
d'abord  déterminer  la  longitude  L  du  zéuith  et  sa  latitude  A,  rap- 
portées l'unç  et  l'autre  à  Fécliptique.  Soit  ^  Tascension  droite  da 
zéni|Ji  ,  c'est-à-dire ,  le  tems  sjdéral  conTerti  en  arc ,  H  sa  décli- 
naison qui  est  égale  à  la  hauteur  du  pôle  dans  le  lieu  de  Tobser- 
Tation,  les  formules  de  la  page  58  donneront 

sIb  A  :=  —  sin  o  cos  £f  siu  ^  4-  CCS  •*  sin  J5f , 

sin  A)  tang  ££  +  cos  «  sin  ^ 

tangZ  =  .     _  '   5 

cos  ^i 

m  est  l'obliquité  de  Fédiptique. 

Maintenant,  soit/'  la  longitude  vraie  de  Tastre,  ^'  sa  latitude  Traie  y 
telles  qu'on  les  verrait  du  centre  de  la  terre  ,  et  / ,  ^  sa  longitude 
«t  sa  latitude  apparentes  Tues  de  la  surface.  Nous  sommes  forcés  par 
le  défaut  de  caractères  ,  d'employer  ici  les  lettres  T,  a'  dans  une  autre 
acception  que  dans  les  formules  de  la  page  précédente  j  mais  comice 
le  ealcul  des  parallaxes  se  fait  à  part  sur  les  élémens  de  chaque  astre 
en  particulier >  cela  ne  peut  occasionner  aucune  erreur.  Cela  posé, 
flous  avons  recc»inu ,  dans  la  page  69 ,  que  les  parallaxes  de  longi-? 
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l^ai  placé  à  la  fin  du  livre  des  formules  qui  donnent  direc-^ 
tement  les  élcmens  du  lieu  apparent  de  Tastre ,  sans 
passer  par  le  calcul  des  parallaxes. 

La  comparaison  d'un  grand  nombre  d'observatîona 
d'éclipsés  de  soleil  ou  dVtoiles  ,  faite  par  cette  méthode  y 
est  le  plus  sûr  moyen  de  découvrir  si  la  lune  est  environ-» 
née  d'une  atmosphère  sensible.  Car  cette  atmosphère  j   si 


tude  et  de  latitude  étaient  données  précisément  par  les  mêmes  £or^ 
mules  qui  exprimaient  les  parallaxes  Je  déclinaison  et  d^ascension 
drdite ,  page  a55  du  I«'.  livre  j  et  qu*i]  suffisait  pour  les  obtenir ,  de 
substituer  la  différence  des  longitudes  du  zénith  et  de  Tastre  ou 
X  —  /  à  l'angle  horaire  P  ^  la  distance  du  zénitb  au  pôle  de  Téclip^ 
tique,  ou  loo^'  —  A,  à  la  distance  du  zénith  au  pôle  de  Téquateur, 
qui  était  représentée  par  D  dans  les  foiTuules  y  enfin  la  distance  de 
Pastre  au  pôle  de  TécUptique  ,  ou  loo®  —  a,  à  sa'  distance  au  pôle 
de  réquateur  qui  était  représentée  par  A\  Pour  conseryer  cette  ana*» 
logic)  faisons 

PzzL^l^  P'=X  — /',  Dsiooo— A,  A  =  iooo— A>  A*=iooo— \', 

et  nommons  a  et  X  les  parallaxes  de  longitude  et  de  latitude  |  noua 
aurons 

ou  en  mettant  pour  jP  et  P%  A  et  A',  leurs  Taleuit 

alors  )  diaprés  les  formules  citées  du  !«'•  lirre,  oti  aura  rigoureilsa^ 

ment 

sinZ>'.sinÎP'*H«l 

sin  «  ==  sin  n  é  ^  j 1 

Un  A 

.    rsinll  cosZXsin  (P'-H«)--î2c08A'cos(P'4-î«)sin|a) 
«»#=«»  (A +*).| ^^, J. 

n  éunt  la  parallaxe  horisontale  de  Tastre  dans  le  lieu  de  Tobseivati^n* 
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elle  enste ,  doit  réfracter  les  rayons  solaires ,  doit  les  inné'^ 
dur  derrière  la  Iwne ,  et  par  cette  raison  influer  sur 
l'instant  précis  des  éclipses  et  sut*  leur  durée.  Nous  avons 
é^  remarqué  un  effet  analogue  produit  par  X^atmos- 
fahère  de  la  terre  dans  les  éclipses  de  lune  ,  et  nous  avons 
im  que ,  pour  un  observateur  placé  dans  la  lune  ,  le  demi- 
dtamètre  apparent  du  soleil  en  était  augmenté  d'une 
quantjt*^  à  très-peu-près  égale  au  double  de  la  réfraction 


Bçmetioijs  daxw  <;çs  exprecsious  pour  Z>%  P\  A',  Iciii»  yaleyrs^  fUeft 
l^eviendront 

•tu  n  cas  A  sin  (£  — /' 4- «) 

sin  a  =  — ; ♦ 

co»  A 


^        ^  siu  n  sin  A  sin^L^V-^oi)  -  a  sin  AVx)s(£-r-t-|«)  sin  ^m  ^ 


IJMs^COft 


Si  l'on  supposait  «  et  /* .  nuls  dans  les  seconds  membres  de  ces  équa- 
^ons ,  on  retomberait  sur  les  fprmules  approchées  d«  la  pag«  62  ;  mais 
ki  Ton  veut  avoir  «  et  /  «^""e  manière  plus  exacte,  ce  qui  est 
nécessaire  ppur  la  lune  >  à  cause  de  ^a  prosûmité ,  il  l^u^  résoudra 
ce^  équations  par  les  séries,  comme  nous  Vavons  fait  dans  1«  pi^  . 
izS'j  du  !«'.  livre.  Oq  calculera  d'abord  «  par  la  première  ,  et  en- 
suite oc  étant  connu ,  on  aura  /  par  la  seconde, 
a  et  J^  éut^t  esléoléi,  od  avtfa ,  .oomme  nous  Tftvons  vu, 

J  €t  A  seront  kf  loii|U«4ts  et  ktitudcft  «ppkuDiùtes.  Ceflbnnule»  om 
l'avantage  de  n'exiger  aucune  construction  particulière  j  il  «oitti 
d'avoir  é|;ard  aux  ai^n^  «Jgébriques.  On  poivrait  en  éliminer  la 
longitude  L  âa  zénith  et  ssf.  latitude  A  ^  et  introduire  à  la  place 
son  ascension  droite  ^  et  sa  déclinaison  //;  mais  les  formules  que 
l^on  <^tient  de  cette  manière  sont  trop  compliqiïées  pour  que  nous 
les  donnions  ici  ;  d'ailleurs^,  cette  élimination  wt  trèi-fooile  en  op«« 
jant  comble  dans  la  page-  499* 
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horisontale  k  la  sprface  de  la  terre  {*).  Réciproauement 
si  nous  parvenons  à  déterminer  Finflexion  produite  par  FaU 
mosphère  de  la  lune  dans  les  éclipses  de  soleil  ou  d'étoiles, 
nous  saurons  tout  dt  suite  que  la  réfraction  horisomtale  à 
)a  surface  de  la  lune  est  égale  à  la  moitié  de  sa  valeur. 


(*)  Te  dit  À  trè»-peu  près  égale.  £n  effet ,  reprenons  la  Jig,  g  qui 
mms ,  a  serri  pour  cet  Ce  recherche  ,  page  44^  9  c'  conservons  aux  par* 
tîes  qui  la  composent  les  mêmes  tigoificatifrns  qn^elles  avaient  alors* 
O  sera  robser'atemr  f4acé  dans  la  lune ,  S  un  poiat  d«  soleil  qui  ne 
peut  pas  être  af perçu  diractement  suivant  OS,  à  cause  de  rinterpasition 
de  la  terre ,  mais  qui  devient  visible  par  réfraction  par  la  ligne  brisée 
SIO*  L'angle  SIt*  ttera  le  double  de  la  réfraction  horisonule ,  noua 
lo  nommerons  a  A,  Cela  posé ,  en  désignant  les  angles  en  S  et  en 
O  par  les  lettres  qui  leur  appartiennent ,  l'angle  d  H  étant  extérieur 
au  triangle  SIO ,  on  fiura  nR  ^  S  'h  0\  or,  le«  angles  »y  et  O, 
supposés  très-petils ,  sont  entre  eux  comme  ki  côtés  opposés  Qi , 
SI  de  ce  triadglf,  ou  à  fort  peu  près  oomme  ks  disunces  d«  la  lun^ 
et  du  soleil  à  la  tcrrei  Ainsi ,  en  nommant  J^  et  A  ces  distances  , 

*m  aora  &  as >  par  conséquent  S  il  3       ■      «4*  O  :  ou,  .   .  • 

A  ^ 

%R  t=i  O  •  •        •  Oonwne  A  est  extrénseoseBt  i^rand  par  rapport 

à  / ,  on  voit  que  O  est  ii  fort  peu  près  égal  à  a  -R ,  ou  ou  double 
de  la  réfraction  horisonule  à  la  sur&ee  dt  1»  terre.  Telle  serait 
4onc ,  pour  un  observatenr  plibjé  dans  la  lune ,  la  râleur  de  Vin* 
fiexien  piioduite  par  notre  atmosphère*  Noos  pourriona  en  calculer 
rétendue ,  puisque  nous  connaissons  R,  A  et  /  j  maii  réciproquement^ 
si  l'observateur  placé  dans  la  lune  était  parvenu  à  déterminer  la  quan- 
tité de  cette  inllexion  par  la  comparaison  des  observations  d'éclipsés 
de  soleil  vues  de  la  sur&ce  de  la  lune ,  il  en  pourrait  tirer  la  valem* 
de  R.  Tel  est  le  cas  où  nous  nous  trouvons  quand  nous  observoni 
des  astres  occultés  par  la  Iudq  ^  Tatmosphère  qui  l'environne ,  ai  elle 
est  sensible,  doit  aa  manifester  par  une  iuilexion  dans  tes  rajona 
Inmineux  ,  et  la  mefwra  de  cette  inflexion  nous  feni.  tout  de  suiu 
Vouc^itrc  la  réfraction  horifoutaU  qua  cette  atmosphère  peut  produira 
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L'atmosphère  lunaire  ,  si  elle  existe ,  ne  peut  point 
altérée  le  diamètre  apparent  de  la  lune  mesuré  au  micro- 
mètre ,  lorsque  cet  astre  se  projeté  la  nuit  sur  le  fond  obscur 
du  ciel ,  et  que  son  disque  est  forme  par  des  rayons 
réfléchis  du  soleil  vers  nous.  Il  semble  donc  que,  pour 
reconnaître  l'existence  de  l'inflexion  et  pour  détermine^ 
sa  valeur  ,  il  suffirait  de  mesurer  ainsi  le  diamètre  appa- 
rent de  la  lune  ,  et  de  le  comparer  avec  la  durée  pareil*^ 
lement  observée  des  occultations  d'étoiles  et  des  éclipses 
de  soleil ,  afin  de  voir  si  l'une  correspond  à  l'autre.  Mais 
si,  comme  on  Ta  cru  jusqu'à  présent,  il  se  produit 
autour  des  objets  lumineux  une  irradiation  qui  dilate 
îin  peu  leur  image ,  cette  cause  doit  augmenter  aussi 
le  diamètre  apparent  de  la  lune ,  quand  nous  observons 
cet  astre  sur  le  fond  obscur  du  ciel.  A  la  vérité ,  on 
pburrait  encore  mesurer  le  diamètre  de  son  disque  quand 
il  se  projeté  sur  celui  du  soleil  dans  les  éclipses  annu*- 
iaires  ;  mais  alors  l'irradiation  dilatant  la  couronne  lumi-* 
lieuse  qui  entoure  la  lunt^,  doit  ftire  paraître  son  diamètre 
apparent  trop  petit.  Pour  éluder  ces  difficultés ,  Dionis-du- 
Séjour  avait  imaginé  de  considérer  l'irradiation  et  l'in- 
flexion comme  deux  inconnues  ,  qu'il  fallait  déterminer 
simultanément  ,  d'après  les  observations  des  phases  de 
l'éclipsé,  sur  lesquelles  ces  deux  causes  n'influent  pas  de  la 
même  manière.  Telles  sont  les  observations  que  l'on  peut 
faire  de  la  grandeur  du  croissant  lumineux  et  de  ses  progrèi^ 
successifs  dans  les  éclipses  annulaires. 

Dionis-du-Séjour  ,  a  calculé  ainsi  avec  beaucoup  de 
soin  l'éclipsé  annulaire  de  soleil  de  l'année  1 764  j  qui  fut 
▼isible  dans  toute  l'Europe ,  et  qui ,  par  l'étendue  et  la 
variété  de  ses  phases ,  autant  que  par  l'habîleté  des  astro^ 
pomes  qui  l'ont  observée  ,  présentait  un  grand  nombre 
4e  points  de  comparaison.  U  s'est  particulièrement  servi 
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tîes  observations  faites  en  différens  lieux  sur  les  instans 
de  la  formation  et  de  la  rupture  de  Fanneau.  Il  a 
encore  confirme  ces  obser\'ations  par  les  mesures  de  la 
distance  des  cornes  du  croissant  faites  à  divers  instans 
de  l'éclipsé  par  M.  SKort  à  Londres  ,  par  conséquent 
dans  un  point  dont  la  différence  de  longitude  avec  Paris 
.  était  déjà  bien  connue  par  des  opérations  géodésiques  et 
par  des  transports  de  chronomètre  ,  indépendamment  des 
observations  d'écIipses.  Le  résultat  d'un  nombre  de  calculs 
immenses  a  été  que  les  phases  observées  ne  pouvaient 
pas  se  concilier ,  à  moins  de  supposer  sur  le  demi-diamètre 
du  soleil  une  irradiation  de  0^,00091  {3'^  sex.  )  9 ,  et  autour 
du  disque  de  la  lune  une  irradiation  à-peu-près  égale 
produite  par  l'atmosphère  de  cet  astre  ,  ce  qui  donnerait 
0,0004^5  (  i'',5o  stx,  )  pour  la  réfraction  horisontale  à  la 
surface  de  la  lune.  Or  la  réfraction  horisontale  moyenne 
qui  s'observe  à  la  surface  de  la  terre,  est  o**,65po..  Elle 
est  donc  quatorze  cents  fois  plus  forte  que  la  précédente- 
AinsI  9  en  supposant  que  l'atmosphère  lunaire  fût  de 
même  nature  que  la  nôtre ,  sa  densité  serait  quatorze  cents 
fois  moindre  ;  elle  serait  donc  plus  rare  que  le  vide  que 
nous  pouvons  faire  dans  des  récipiens  avec  les  meilleures 
machines  pneumatiques,  car  celui-ci  ne  réduit  jamais  l'air 
à  Y~^  de  sa  densité. 

La  difficulté  que  présente  la  mesure  exacte  des  phases 
d'une  éclipse ,  peut  jeter  quelque  incertitude  sur  les 
données  qui  ont  servi  de  base  aux  calculs  de  Dionis-du-* 
Séjour.  Mais  si ,  par  cette  raison ,  la  valeur  qu'ils  assignent 
à  l'inflexion  ne  peut  pas  être  regardée  comme  rigou- 
reuse 9  du  moins  on  peut  en  conclure  avec  certitude  que 
cette  inflexion  9  si  elle  existe ,  est  extrêmement  petite  et 
presque  insensible  ;  ce  qui  suffit  pour  prouver  l'extrême 
rareté   de   l'atmosphère   de  la  lune  j_  si  toutefois  cettâ^ 
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atinosJ>hèi*c  existe.  La  question  ne  pourra  être  re'soîaé 
complètement  tant  (pi*on  ne  saura  pas  k  quoi  s^en  tenir 
»or  les  effets  de  Firradiation.  M.  Arago  s'occupe  en  ^cç 
moment  h  les  éléterminer ,  en  mesurant  au  micromètre 
de  cristal  de  roche  les  diamètres  apparens  des  disques 
lumineux  ^fine  dimension  co^mnue  ,  et  placés  à  un^ 
^îstance  déterminée  trigonométri^ement.  Béja  il  a  trouvé 
que  des  disques  l^eaucoup  plus  lumineux  que  la  pleine 
Inné  n'ont  aucune  irradktion  sensible  :  car  la  mesure  du 
diamètre  apparent  s'accorde  exacte^nent  avec  la  yalenr 
assignée  par  le  calcul,  d'après  la  distance.  Cette  expé- 
rience prouve  que  l'on  o|>tiendra  avec  exactitude  les  dia- 
mètres apparens  des  corps  célestes  ^  en  les  mesurant 
arec  le  micromètre  de  cristal  de  roche.  Mais  malheu- 
reusement ]a  grandeur  du  diamètre  apparent  de  la  lunç 
ne  permet  pas  qu'on  le  mesure  avec  cet  instrument , 
qui  ne  peut  embrasser  que  de  petits  angles  ;  îl  faudra 
donc  effectuer  ces  mêmes  expériences  avec  le  micromètre 
à  fils  ,  et  quand  on  connaîtra  Tirradiation  par  ce  moyen , 
les  éclipses  montreront  si  l'inflexion  est  $ensible. 

L'atmosphère  lunaire  'doit  retarder  le  commencement 
des  éclipses  ,  en  rendant  le  bord  des  astres  qu'elle  occulte  , 
visible  par  réfraction  lorsqu'il  a  cessé  de  l'être  directe- 
ment. Elle  accélère  la  fin  de  ces  phénomènes  de  l^ 
même  manière ,  en  rendant  l'astre  visible  par  réfraction 
avant  qu'il  soit  redevenu  visible  directement.  Par  cette 
raison  ,  quand  on  calcule  des  éclipses  de  soleil ,  on  dimi- 
ttue  ordinairement  le  demi-diamètre  apparent  de  la  lune 
tiré  des  tables ,  de  0,00091  (3*^,  sex.; ,  c'est-à-dire  de  toutç 
|a  quantité  due  à  l'inflexion  ,Aet  l'on  diminue  aussi  celui  dt^ 
soleil ,  d'une  quantité  à-peu -près  égale  en  vertu  de  l'irra- 
diation, afin  d'avdir  réellement  la  distance  des  centres,  telle 
àu'^lc  est  au  moment  du  commencement  ou  de  h  im  d$ 
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r éclipse.  Mais  9  diaprés  ce  que  nous  avons  dk  plus  haut ,  la 
légitimité  de  ces  corrections  est  assez  incertaine. 

118.  Il  nous  reste  à  parler  de  la  détermination  dec 
longitudes  géographiques  par  les  observations  de  distances 
de  la  lune  ai|  soleil  et  aux  étoiles.  Nous  avons  déjà 
indiqué,  page  176  du  premier  livre,  Pespiit  de  cette 
^léthode  importante.  Nous  avons  expliqué  les  moyens  dont 
on  se  sert  pour  observer  les  distances  des  deux  astres. 
Le  calcul  est  absolument  le  même  que  celui  des  occul- 
tations et  des  éclipses;  car  une  .éclipse  n^est  qu^une  ob- 
servation d^  distances  dans  laquelle  la  distance  des  deux 
astres  est  égale  à  la  somme  de  leurs  demi-diamètres.  Toute 
la  différence  consiste  en  ce  que ,  dans  le  cas  général  j  U 
distance  des  deux  astres  n'étant  pas  toujours  très- petite  | 
ne  peut  plus  être  considérée  comme  Fhypothénuse  d^un 
triangle  rectiligne  rectangle  formé  sur  les  différences  de 
tatitude  et  de  longitude.  U  iaut  la  calculer  rigoureuse- 
ment au  moyen  du  triangle  sphérique  formé  par  les  deux 
astres  et  le  pôle  de  l'édiptique.  Dans  ce  triangle ,  on 
connaît  les  distances  des  deux  astres  à  ce  pôle  ;  on  con- 
naît aussi  Fangle  qui  est  compris  entre  elles  ;  c'est  la  dif- 
férence des  longitudes  :  on  peut  donc  aisément  calculer 
le  troisième  côté  qui  est  la  distance  cherchée.  Nous  avons 
déjà  donné  Inapplication  d'une  formule  semblable,  dans  un 
des  chapitres  précédens.  Qn  trouvera  dans  le  Traité  d'As- 
tronomie nautique ,  tous  les  détails  numériques  relatifs  à 
l'usage  de  cette  méthode ,  qui  est  principalement  employée 
dans  les  voyages  maritimes,  et  qui  ne  peut  être  trop 
recommandée  aux  voyageurs  et  aux  marins. 

L'exactitude  de  cette  méthode  dépend  de  celle  des  tables 
^e  la  lune  et  de  l'adresse  de  l'observateur^  Les  tables  ont  été 
perfectionnées  dans  ces  derniers  tems^  au-delà  de  ce  qu'on 
pot^vait  espérer.  Quant  à  l'observation ,  elle  se  fait ,  conime 
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nous  l'avons  déjà  dit,  avec  un  instrument  de  réflexion  que 
Ton  tient  à  la  main ,  et  que  Ton  nomme  un  sextant.  On 
acquiert  facilement  l'habitude  de  cet  instrument ,  et  avec 
un  peu  de  précaution,  on  peut  être  sûr  que  l'erreur  résul- 
tante de  ces  deux  causes  combinées ,  ne  s'élève  pas  à  une 
minute  de  tems  décimal.  Dans  cet  intervalle,,  quarante  mi- 
nutes de  l'équateur  traversent  le  méridien  :  telle  est  l'erreur 
que  l'on  peut  commettre  sur  la  longitude  du  navire.  Si 
l'on  se  trouvait  à  l'équateur  même  ,  ces  quarante  minutes 
de  degré  répondraient  à  quarante  mille  mètres  ,  ou  environ 
dix  lieues  marines  ;  mais  comme  la  longueur  des  degrés  de 
longitude  diminue  à  mesure  qu'on  s'éloigne  de  l'équateur, 
l'erreur  sera  beaucoup  moindre  sur  les  différcns  paral- 
i^les.  On  peut  la  diminuer  encore  en  multipliant  les  obser- 
vations ,  et  en  prenant  une  moyenne  entre  les  longitudes 
qui  s'en  déduisent.  Avec  ces  précautions,  on  peut  comptef 
sur  l'exactitude  de  la  méthode  ,  et  s'y  confier  entièrement. 

119.  Ce  qui  rend  les  observations  de  la  lune,  particu- 
lièrement,  propres  à  cette  recherche,  c'est  la  rapidité  de 
son  mouvement.  Si  l'on  se  trompe  d'une  minute  de  degré  , 
en  observant  la  position  de  la  lune ,  l'heure  que  l'on 
compte  au  même  instant  sur  le  premier  méridien ,  devra 
être  augmentée  ou  diminuée  de  tout  le  tems  que  la  lune 
emploie  à  décrire  un  degré  dans  le  ciel  ;  mais  si  l'on 
employait  le  soleil,  dont  le  mouvement  est  environ  treize 
fois  moins  rapide,  la  même  erreur  d'un  degré  donnerait  f 
sur  le  tems ,  une  erreur  treize  fois  plus  considérable. 
-  C'est ,  sans  doute  ,  une  des  plus  belles  inventions  de 
l'homme,  d'avoir  réussi  à  connaître  sa  position  et  sa  route  , 
au  milieu  de  l'immensité  des  mers  ,  lorsqu'il  n'apperçoil 
plus  autour  de  lui  que  l'eau  et  le  ciel.  Les  moyens  assurés 
qu'il  a  pour  y  parvenir,  lui  ont  été  donnés  par  l'astro- 
Dyomie, 


Digitized  by  VjOOQ  IC 


PHYSIQUE.  539 


CHAPITRE  XX. 

Des  rapports  que  Von  obsers^e  entre  la  marche 
de  la  Lune  et  les  oscillations  périodiques 
de  la  Mer. 

120.  Puisque  j'ai  commence  à  rapporter  les  appilîcatîons 
qui  peuvent  intéresser  les  navigateurs  ,  je  ne-  dois  pas 
omettre  un  phénomène  extrêmement  remarquable  sur  le- 
quel la  lune  paraît  avoir  une  très -grande  influence.  Je 
veux  parler  àajîux  et  du  reflux  de  la  mer. 

Deux  fois  par  jour  l'océan  se  soulève  et  js'abaisse  par  un 
mouvement  d'oscillation  régulier.  Les  eaux  montent  d'a- 
bord pendant  environ  un  quart  de  jour;  elles  inondent 
ainsi  les  rivages ,  et  se  précipitent  dans  l'intérieur  des 
fleuves ,  jusqu'à  de  grandes  distances  de  leur  embouchure  : 
.  ce  mouvement  se  nomme  le  flux.  Lorsque  les  eaux  sont 
parvenues  à  leur  plus  grande  hauteur ,  elles  ne  restent 
dans  cet  état  que  quelques  instans  :  c'est  dans  le  mo-<- 
ment  de  la  haute  mer,  '  Pèu-à-peu  elles  commencent  a 
descendre  par  les  mêmes  périodes  qu'elles  avaient  sui- 
vies dans  leur  accroissement.  Elles  se  retirent  et  aban- 
donnent les  lieux  qu'elles  avaient  inondés.  Ce  mouve- 
ment se  nomme  le  reflux  :  il  dure  à-peu-près  un  quart 
de  jour;  les  eaux  arrivent  ainsi  à  leur  pliis  grande  dé- 
pression ,  et  y  restent  pendant  quelques  instans.  C'est  le 
ïnoment  de  la  basse  mer.  Bientôt  le  flux  recommence  par 
les  mêmes  périodes'^^^n  suivaut  exactement  les  mêmes  lois. 
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121.  Ces  mouvemens  de  la  mer  peuvent  être  augmentéa 
par  Taction  4e6  venta  ^  mais  iU  ne  leur  doivent  pas  leui^ 
existence  ;  car  on  les  observe  également  par  le  tems  le  plus 
calmé  et  le  plus  serein.  D'ailleurs  leurs  périodes  sont  s\ 
réglées  et  si  constantes,  que  Von  s'en  sert  pour  prévoir  le 
retour  du  flux  et  du  reflux.  Cette  constance  indique  ëvi-? 
Gemment  une  cause  régulière  et  durable  qui  exerce  pério^ 
diquoment  sçs  effets.  Pour  la  découvrir,  il  faut  obsei'ver 
longUms  les  phénomènes ,  en  suiyre  tous  les  développe— 
mens  ,  et  trouver  les  périodes  auxquelles  leurs  moindres 
variétés  sont  assujéties.  On  peut  chercher  ensuite  à  re— 
cofinalti^e  dans  leur  marche ,  la  nature  des  causes  qui  les 
produisent.  Or,  en  examinant  ainsi  les  phénomènes  da 
flux  et  du  reflux  de  la  mer,  on  tionve,  jusque  dans  leurs 
plus  petits  détails ,  des  rapports  marqués  avec  ks  conjonc^ 
tions  de  la  hine  et  du  soleil  ;  l'influence  de  la  lune  y  est 
sur-tout  sensible^ 

Cela  se  voit  d'abord  par  les  intervalles  de  leurs  retours. 
Ces  intervalles  ne  sont  pas  toujours  exactement  les  mêmes, 
mais  ils  ont  cependant  une  durée  moyenne  dont  ils  s'ëcar-. 
tent  peu  ,  et  qui,  ei^primée  en  tems  moyen,  est  iJ,o35o5.o. 
pendant  ce  tems ,  il  y  a  deux  basses  mers  et  deux  pleines 
mers.  Or ,  c'est  précisément  le  tems  que  la  lune  emploie 
pour  revenir  au  méridien  par  l'effet  de  son  moyen  mou- 
if^ment ,  et  cette  période  du  flux  et  du  reflux  peut  s'appeler 
nn  jour  lunaire  (*). 


(*)  SiÛTant  ce  qui  a  été  dit  dans  la  page  34S ,  le  mouvement  sydéral 

de  la  lune  en  â65a5  jours  moyens ,  est  53474o**ï54i8  i  o.  Pttr  conséquent 

,    554740,541810. 
•on  mouvement  propre  en  un  jour  moyen  est  égal  a  

ou  t4^€4o39^•  ^^^^  qoaml  là  ^bère  câeM«  a  décrit  4oi^,09Si56  par 
TeiTet  dé    la  rotation  diuruç  y  ^9  i^  «  1^"   ^  un  ^our  solaire  | 
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On  voit  donc  qtie  si  la  pleine  mer  a  eu  lieu  aujourd'hui  ^ 
dans  un  port ,  à  o**,  demain  «He  arrivera  4  o^,35o5o , 
après-demain  à  0^,70100  v  et  ainsi  successivement  en 
retardant  de  o\35o5o;  mais  dans  l'intervalle,  il  y  aura 
Une  autre  pleine  mer ,  que  Ton  pourra  nommer  la  pleine 
tner  du  matin  i  et  qui  arrive  le  premier  jour  à  5^17525  ; 
le  second  jour  à  5^,17625  +  o^,35o5o ,  et  ainsi  de  suite. 

122.  Cependant  cette  marche  ne  s'observe  pas  exac- 
tement. Le  retard  journalier  d'une  marée  sur  l'autre  est 
quelquefois  un  peu  plus  grand  que  o^,35o5o,  et  quelque- 
fois il  est  moindre.  Mais  cela  ne  fait  que  montrer  en- 
core mieux  l'influence  de  la  lune  sur  ces  phénomènes  ; 
car  cet  astre  n'a  pas  non  plus  une  marche  régulière  ;  il 
est  assujéti  à  plusieurs  inégalités ,  qui  sont  dans  un  ac- 
cord admirable  avec  les  retards  et  les  variétés  que  les  ma- 
rées éprouvent.  On  peut  donc  regarder  cette  action  de 
la  lune  ,  quelle  que  soit  sa  nature  ,  comme  une  vérité  in- 
contestable. 

123.  Mais  la  lune  n'agit  pas  seule  sur  les  marées  :  le 
soleil  a  aussi  sur  elles  une  influence  sensible.  On  remarque 
constamment  que  les  plus  grandes  marées  ont  liçu  dans  les 
sysigies ,  et  les  plus  petites  dans  les  quadratures  ;  en  sorte 
q«ie  la  seule  observation  des  |)hases  de  la  lune  peut  faire 
prévoir  leur  retour. 


comme  on  Ta  vu  dans  la  page '4^,  la  lune  a  décrit  ceUe  même 
quantité  moins  i4%64o398  ,  ou  4000  —  1 3° ,545^3  J  ,  d'où  l'on  \oit 
qu'elle  décrira. une  circonférence  entière  dans  un  tems  exprime  par 

.     ,  Aoo»  ,       ij.  «oï.  130.545234       .     .    .^  ^ 


4000-130,545234  3860,454766 

e'eit  la  durée  du  jour  lunaire  cxpimée  en  tems  solaire  moyen 
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124.  Ces  phénomènes  augmentent  d'intensité  quân(l  là 
lune  et  le  soleil  sont  plus  près  de  la  terre  ;  ils  diminuent 
quand  ces  astres  s'éloignent  :  mais ,  même  dans  cet  effet 
secondaire ,  l'action  de  la  lune  conserve  sa  supériorité , 
et  les  variations  de  ses  distances  y  seront  sur-tout  sensibles* 
Enfin  les  positions  des.  deux  astres  de  part  et  d'autre  de 
l'équateur ,  y  produisent  aussi  des   modifications. 

125.  Tout  ceci  doit  s'entendre  d'une  mer  très-étendue 
et  libre  de  toutes  parts  ,  comme  l'océan.  Dans  de  petites 
mers  et  près  des  rivages ,  les  mouvemens  des  eaux  doivent 
être  gênés  et  contrariés  par  les  obstacles  qu'ils  rencon- 
trent. Aussi  les  instans  des  marées  diffèrent-ils  suivant  les 
tems  nécessaires  pour  que  les  ondulations  se  propagent.  C'est 
ce  qui  arrive  dans  nos  ports ,  quoiqu'ils  soient  situés  sur  le 
même  océan.  L'heure  de  la  haute  mer  est  fort  différente 
de  l'un  à  l'autre,  quoique  constante  dans  chaque  port. 
A  Bunkerque ,  par  exemple  ,  la  pleine  mer  a  lieu  un 
demi-jour  après  le  passage  de  la  lune  au  méridien;  à  St.- 
Malo  ,  c'est  un  quart  de  jour  ;  au  Cap  de  Bonne-Espé- 
rance ,  c'est  oi,o(r25.  L'heure  où  ce  phénomène  arrive 
le  jour  de  la  nouvelle  lune ,  s'appelle  V établissement  du 
port.  Cet  instant  se  détermine  dans  chaque  lieu  ,  par 
l'observation ,  après  quoi ,  en  y  ajoutant  successivement 
oJ,o35o5o  ou  5o'.28'",32  en  tems  sexagésimal,  on  ob- 
tient les  retards  successifs  des  marées  d'un  jour  à  l'autre  , 
et  on  connaît  les  instans  auxquels  elles  doivent  arriver. 
Comme  il  y  a  deux  pleines  mers  par  jour  lunaire,  il 
faut  deux  observations  de  ce  genre  pour  déterminer  com- 
plètement l'établissement  du  port,  et  pouvoir  prédire  toutes 
les  pleines  mers. 

La  méthode  précédente  ne  donne  que  les  époques 
iftoyennes  de  ces  phénomènes ,  c'est-à-dire ,  celles  qui 
auraient  lieu,  si  la  miarche  dô  l'astre  qui  les  règle,  n'ér- 
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tait  sujite  à  aucune  inégalité.  Pour  prédire  les  instans 
véritables,  il  faut  avoir  recours  à  la  théorie  de  l'attrac- 
tion qui ,  ayant  fait  connaître  la  cause  des  oscillations 
ie  la  mer,  a  montré  les  rapports  qui  existent  entre  les 
variations  qu'elles  éprouvent  et  les  inégalités  des  astres 
qui  les  produisent.  On  trouve  ,  dans  le  second  volume 
de  la  Mécanique  céleste,  toutes  les  formules  nécessaires 
pour  cet  objet. 

126.  Parmi  les  inégalités  des  mouvemens  de  la  mer, 
on  remarque  cette  loi  générale  :  plus  la  mer  s'élève  lors- 
qu'elle est  pleine,  plus  elle  descend  dans  la  basse  mer 
suivante.  On  appelle  marée  totale  la  demi-somme  de  deux 
pleines  mers  consécutives^  au-dessus  du  niveau  dé  la 
basse  mer  intermédiaire.  La  plus  grande  valeur  de  cette 
marée  totale  à  Brest  ,  est  5°*, 888.  Elle  a  lieu  dans  les 
sysigies.  La  plus  petite  est  2^,789.  Elle  a  lieu  dans  les 
quadratures. 

127.  Il  serait  très -important  d'avoir  des  observations 
aussi  exactes  pour  tous  les  autres  ports  *,  mais  malheureu- 
sement, elles  manquent  encore  ^  et  l'Institut  de  France  a  cru 
devoir  appeler  sur  cet  objet  l'attention  des  hommes  éclairés 
qui  habitent  les  villes  maritimes.  Il  sufiit  d'établir  une 
colonne  verticale  portant  une  division  métrique,  et  d'ob- 
server chaque  jour ,  ou  du  moins  assez  souvent ,  l'heure 
précise  de  la  haute  et  de  la  basse  mer  ,  et  le  point  de 
la  plus  grande  élévation  et  du  plus  grand  abaissement  des 
eaux.  Mais  comme  la  hauteur  de  la  mer  varie  très-len- 
tement en  approchant  de  ces  termes  extrêmes  ,  il  faut 
pour  la  déterminer  avec  exactitude,  employer  des  obser- 
vations correspondantes  faites  avant  et  après ,  lorsque  les 
eaux  ont  atteint  la  même  hauteur.  Si  ces  observations  sont 
peu  éloignées  du  maximum  et  àti  minimum  ,  la  haute 
mn  la  basse  mer  répoudra  au  milieu,  de  l'intervalle  qui 
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les  sépara  ,  tnôîs  il  faudra  pour  cela  qu'elle  né  soient 
pas  trop  distantes  ;  car  on  tomberak  ainsi  dans  des  erreurs 
très-graves ,  parce  que  la  mer  emploie  un  peu  plus  de 
tems  à  descendre  qu'à  monter.  A  Brest,  cette  différence 
s^élève  à  neuf  ou  dix  minutes. 

128.  La  théorie  de  l'attraction  ayant  fait  connaître  la 
cause  du  flux  et  du  reflux  de  la  mer,  a  donné,  comme 
nous  l'avons  dit ,  le  moyen  de  calculer  toutes  lés  va- 
riations qui  doivent  s'y  produire  ;  elle  a  appris  com— 
ment  on  peut  les  prévoir.  Les  oscillations  de  la  mer  se 
«ont  ainsi  trouvées  liées  aux  mouveraens  célestes,  et  elles 
ont  servi  ^  en  faire  mieux  connaître  plusieurs  points  im- 
portans.  Je  donnerai  plus  tard  une  idée  de  ces  rapports 
que  l'on  ne  saurait  approfondir  sans  le  secours  de  l'a- 
nalyse. Ici  je  me  bornerai  à  engager  de  nouveau  les  per- 
sonnes éclairées  qui  liabitent  les  côtes ,  à  multiplier  le^ 
observations  sur  ce  sujet  important  (*). 


(*)  Voy*  le  rapport  fiiit  par  M.  Lcvéquc  à  llmtitut  de  France , 
p<mr  déiermkoer  l«s  obicrvatioiiB  quUl  importe  de  faire  sur  \u 
maskth  datks  las  dtffmni  pcru*  Pari»,  pmri»l,  an  11. 
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CHAPITRE    XXI. 

De  quelques  Périodes  astronomiques  usitées 
dans  la  Chronologie.  , 

12Q.  Les  mouvemen» 'de  la  lune^  cony^inés  avec  ceui 
du  soleil ,  servent ,  dans  la  chronologie ,  pour  fixer  le$ 
,  époques  des  événemens  historiques.  On  a  imagine  à  cet 
effet  diverses  périodes  astronomiques  ,  qjiie  l'on  nomme 
cycles.  Comme  il  est  utile  de  les.  connaître  ,  je  vais  don-" 
ner  une  idée  de  leur  fDnnation  et  ^e  leur  usage. 

La  première  ,se  npmme  le  cycle  solaire.  C'est  une  pé- 
riode de  vingt-huit  a^nnées  juliennes,  après  laquelle  «ks 
jours  de  la  semaine  reviennent  dans  le  même  ordre  aux 
mêmes  jours  du  mois.  En  effet ,  la  semaine  étatit  cpmposée 
.de  sçpt  jours  ,  chaque  année  commune  de  S$5  jours  ^ 
contient  5:&  semaines  et  un  jour  de  reste.  Sltoules  les  années 
étaient  de  cette  durée  ,  les  restes  formeraient  une  semaine 
en  sept  ans  ;  mais  les  années  bissextiles  qui  revienne^^ 
de  quatre  en  quatre  ans  ,  interrompent  cet  ordre ,  p%rce 
qu'elles  contiennent  un  jour  de  plus.  Ce  n'est  qu'après 
sept  bissextiles,  ou  quatre  fois  sept  ans,  que  le  cercle  en- 
tier de  ces  inégalite^s  se  trouve  révolu  ,  et  il  en  résulte  une 
période  de  2.S  ans  pour  la  durée  du  cycle  solaire.  En  cela 
l'on  n'a  point  d'égard  à  la  suppression  séculaire  de  la  bis- 
sextile prescrite  par  la  réforme  grég.oriennc. 

i3o.  La  seconde  période  se  nomme  le  cycle  lunaire.  C'est 
un  intervalle  de  dix-neuf  années  juliennes ,  après  lequel 
les  nouvelles,  lunes,  et  Us  différentes  phases  qui  les  suivept, 
*a.      ■■■'"'    '  '    ■■■       '     '35  " 
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reviennent  aux  mêmes  jours  de  Tannée.  En  effet,  la  du- 
rée de  la  révolution  synodique  de  la  lune  est  29J,53o588. 
Ainsi  335  révolutions  de  ce  genre  font  6939^,688*80  f 
'c'est-à-dire  ^  à  fort  peu  près ,  la  thème  sotnme  que  les 
dix-neuf  années  pliennes  de  365J^,a5  ;  car  celle-ci  don- 
nera 6939^^,75.  La  différence  est  de  0^,06182.  Cette  pië- 
rîode  a  été  autrefois  en  usage  dans  }a  Grèce.  Maintenant 
que  Fastronoraie  est  perfectionnée],  nous  trouvons  ,  avec 
raison  ,  plus  commode  et  plus  simple  de  n'employer  pour 
la  11ftesU]^e  du  tëms,  que  le  IhoUveifti^t  du  sèliil.  Mftis  les 
'aticîéns  peuples ,  dont  les  cbhiiaissancés  'étaient  encoife 
trts-imjparfaite*,  tréuVâîéht  ,*  dans  te  retour  fréquent  dés 
phases  de  la  Itihe  ,  une  période  naturelle  'et  coÉnihode 
pour  leuts  fêtes  ét'îèHirs  ]eUx.  'Cependant,  comtoek^ 
année  était  réglée  Èàr  les  ménve^ëns  du  s^cil  j  ils  ^tot  d4 
•thèrchér  tîes  périodes  plHs  lénfgiSes ,  qui  ••fuissent  atccor- 
dér  les  mbu^éMens ^  de,  ces  astl^s  ,  en  éndbfàssakit ,  '  poiir 
chacun  deux,  un  noynbte'^xaèt  de  révolutions.  Le  tfàt 
lunaire  de*  dix-neuf  ans  est  la-  phis  exacte'  de'  ces- pérk»^ft9 , 
parmi  celles 'qui  ne  sont  pas  d*urte  très -longue  durée. 
Atissi-MétôW,  <|ui  en  fit  la  découverte,  l'ayant  présenté 
Jrûx  'Gè-èfes  •  assemblés  pour  *  fes  jeux  olympiques  ,1!  fat 
«àssîfôt^è^héralèment  adopté. 

L^é&e  chrétienne  emploi^'  éntbré  au^butd^hui  tés  niou- 
Ve'mèhs'dc  la  lune  pour  régler  quelques-unes  de  ses  cé- 
rériioniès,  qui,'j^ar  conséquent,  ne  peu  Vent  pas  revenir 
cbhstamniént  aux  teêniés  époques  de  Tannée  solaire  , 
puisque  les  mbuvèmens  de  la  luiie  et  du  soleil  iie  s'ac- 
cordent 'point  '  entre  Ciix  ;  '  aussi  Tes  appelle-t-bn  Jitèf 
mobiles.  Pour  en  fixer  lé  rétour,  l'Église  emploie  la  mé- 
'^thode  dès  êpàcftes ,  tetle  que  nous  l'avons  expliquée  plus 
haut'  en  parïafnt  des  rabyéns  dé  prédire  les  isysigies  ;  mais  tes 
'éj^actei  ^st^notM^ùé»  fiégléès'  sûr  le  Uioyfen  tâouVÊmeùt 
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âeh  luitf  )  .iiffèçeiU  uji  p«u  .des  épactçs  ecclé^i^çtijjues 
qui  î,oot  d^teçnîtiaéies   d  après  flw^règlçs  (Ji^blies  par  |c 
iConcilfi.de :Niçée.  Xa.ip^(}io(Je  est. la  mén^e  ;  |es  noo^res 
Mxat  seuls  différçfîs. 

ij3i.  lEo&n  ,  on  5e  sert  .mçqtfi,  /iafis  ,1a  chronologie , 
d'une  .troisième  espèce  jtje  cycle  ,  que  roji  rjopinje  ^c 
cycle  dUndiciiop ,  et  qqi  .çpmprçnd  qujnze  années  ju- 
liennes. Cette  période,  .qui  p'est  point  astronopique , 
a. été  introduite  àiRoipey  .spijis  (çs  empereurs.  £lle  est  re^ 
lative  À  certains  .actes.  juidîcWrfs  .qui  ^e  .fai^ie;stt  ^  4^s 
époques   réglées. 

i3a.  Non-seulement  les  trois,  périodes  dont  je^yiens  4* 
carier ^  se^QPinniçnt  des  cycles,  n^ais  on  d9i}5ie  aussi  ce 
nom. à  chacune  des  années  qui  les  composent,  en^raispn 
du  ran^,4]uMles  occupent.  Par, exemple ,. le  cjfcle,!, .2,  3, 
.'4  9  de  la  lune  ,  est  la  première  ,  la  deuxièn^e ,,  lajtroisièn^ 
ou  ■  la .  quatrième  année  du  cycle  lucane  de  dix-neuf  ans  , 
et  il  en. est  ainsi  des  autres. )^e  npmt>ce  /ijui  expriiçe.^e 
xyde  huxaire  xl'une  année  s'^tppelje  ^^NQM^REDi'ça.de 
cetto  année ,  dans  le  langage  des  çhrouologistes. 
-  i33/  Si  l'on  eût  commencé  à  compter  Içs  cyples  d^ 
l'origine  de  L'ère  chrétienne,. «in  içoipp^tan^  i  pour  la  prenué^e 
anuée,  2 pour  la  deuxième, et,  ainsi  de  suite,  on  aurait  eu 
un  cycle. d'iadiction  complet  ^.apcès  quinze  ans;  un  cycjle 
lunaire  complet  après  19  ans;  fil  un  cycle  solaire  com-* 
plet,  après  »&  ans. .  On  aurait,  d^nc  pu  cpntinupr  ainsi 
dans  le  même  ordre,  en  xecpipiHijençant  à  compter  i^i 
la  fin  de  chaque  cycle.  Alors,,  en  divisant  la  son^me  ^ts 
années  écoulées,  par  les  nombres  ^,  ig,  xS,  les  restes 
auraient,  .indiqué  les  cycles  propres  à  chaque  année.  Par 
«xempk,  r<année  iik>o, aurait,  eu  pour  cyc;Ie  solaire, 8 , 
pour  cycle  lunaire  149  é(  o,  ou  x5,  pour  cycle  d'indicMoQ^i. 
Mais  cette  manière ,  trçsH^plc»  n'est  p^s  celle  que  l'usage 
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a  introduite.  Chaque  année  a  bien  son  cycle  ;  mais  il  cKf-^ 
fère  des  précédens.  Ainsi  l'année  1800  a  17  de  cycle  sca- 
laire ,  i5  de  cycle  lunaire ,  et  3  de  cycle  d'indiction  ;  ce  qui 
revient  à  supposer  que  la  première  année  de  l'ère  chré- 
tienne avait  pour  cycle  solaire  17  —  (8 —  i)  ou  i«,  pour 
cycle  lunaire  i5  —  (  i4  —  i  )  ou  a ,  et  pour  cycle  d'indic- 
lion  3  —  (o  —  1)  ou  4;  d'où  il  suit  que  pour  avoir  les 
cycles  de  chaque  année ,  comptée  à  partir  de  l'ère  chrétienne 
comme  on  compte  aujourd'hui,  il  faut,  au  nombre  qui 
exprîme*cette  année  ,  ajouter  successivement  9  ,  i ,  3 ,  et 
diviser  chaque  somme  par  celui  des  nombres  28,  19  et  iS 
qui  répond  à  chaque  cycle.  * 

134.  En  multipliant  ces  trois  nombres  l'un  par  l'autre  ^ 
on  a  formé  une  période  de  7980  ans,  après  laquelle  les 
métnes  cycleà  reviennent  enseipble   dans  le  même  ordre 
pour  chaque  année;  mais  dans  toute  l'étendue  d'une  même 
période,  chaque  année  a  ses  cycles  qui  lut  appartiennent  en 
propre  ,.  et  qui  la  caractérisent 3  en  sorte  qu'aucune  autre 
qu'elle  ne  les  réunit.  Cela  tient  à  ce  que  les  nombres  28  ,  . 
19  et  1 5  sont  premiers  entre  eux.  Cette  propriété  a  fait  em- 
ployer ce  cycle  de  7980  ans,  dans  la  chronologie,,  pour  dési- 
gner les  années,  eton  le  nomme  la  Période  JULiEwIfE. 
i35.  Cette  méthode  a  le  très-grand  avantage  de  donner 
aux  chronologistes  un  langage  uniforme.  Elle  est  sur-tout 
extrêmement  utile  pour  les  années  qui  ont  précédé  l'ère 
chrétienne ,  et  que  plusieurs  historiens  comptent  à  partir 
tle  la  création?  du  monde.'  La  diversité  de  leurs  opinions  , 
sur  ce  point ,  est  si  variée ,  que  l'oij  en  trouverait  à  peine 
•deux  qui  fussent  tout-<i-fait  d'accord.  Ainsi ,  lorsque  nous 
ïisûns  dans  tin  historien   qu'un  événement  a  dû  arriver 
dans  telle  année  ,  h  partir  de  la  création  du  monde,   nons 
lie  savons  encore  rien  sur  sa  véritable  époque,  si  nous 
n'avons  cherché  préalablement  combien  cet  auteur  compte 


Digitizedby  Google 


PHYSIQUE.  54q 

tfannées  depub  cette  origiDe  jusqu'à  la  première  ann«e 
de  l'ère  chrétienne ,  ce  qu'il  faudra  faire  de  nouveau  pour 
chaque  écrivain.  De  plus  ,  les  années  usitées  chez  les  dif« 
féreus  peuples  et  chez  ks  hbtoriens  qui  en  ont  parlé  , 
n'ont  pas  leur  origine  dans  la  même  saison  ;  les  unes 
commençaient  au  prinlems,  comme  les  années  romaines  , 
d'autres  au  solstice  d'été ,  comme  les  olympiades  chez  les 
Grecs ,  d'autres  en  autolnne ,  comme  les  années  judaïques  j 
d'autres  enfin ,  en  hiver  ,  comme  les  années  juliennes. 

On  évite  tous  hs  inconvéniens.  de  cette  diversité ,  lors- 
qu'on se  sert  de  la  période  julienne.  Chaque  année  se  trou- 
"^ant  fixée  à  sa  place  dans  cette  période  ,  au  moyen  des 
cycles  qui  lui  conviennent ,  en  reçoit  un  cardctèr<e  distijac-* 
tif  qui  la  sépare  dé  toutes  les  autres. 

Pour  profiter  dé  ces  avantages  ,  il  faut  savoir  transporter 
dans  la  période  julienne  les  dates  des*  événemens  historiques 
.  indiqués  dans  une  autre  manière  de  compter.  Cela  se  réduic* 
à  y  transporter  seulement  la  date  de  Père  h  laquelle  on 
rapporte  ces  év^nemens  ;  car  la  progressitJn  des  anné^  ,  •  à 
partir  d'un  même  terme ,  sera  la  même  dans  toutes  k«* 
périodes  en  avant  et  en  arrière;     *  .. 

Prenons  pour  exemple  I'Ere  CHÔÉTIENNE,  qui  est* la 
plus  usitée*.  NdUs  âVons  dit  que  pour  la  première  année  de 
celle  ère,  le  cycle  solaire  était  lo,  le  cycle  lunaire  uj  et  \t 
cycle  d'indictiori  4?  il  s'ensuit  qu'elle  répond  à  l'an  ^jt^ée 
la  période  julienne  ;  c*y: ,  parmi  tous  les  nombres  compris^ 
dans  cette  période  ,  c'est-à-dire  depuis  o  jusqu'à  7980 ,  it 
n'y  a  que  le  nombre  47*4  î^î  étant  successivement  divisé 
par  28^  19  et  i5,  donne  pour  reste  10  ,  2  et  4*  '    ' 

Nous  verrons  bientôt  comment  on  peut  arriver  direc- 
tement à  ce  résultat.  En  partant  de  ce  point  ^  il  est  facile 
d'établir  la  concordance  de  l'ère  chrérienne  avec  la  période 
julienne  9  pour  une  époque  quelconque  ;   car  en  écrivant 
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les  uii^  sôm  l'es  abtreff  Ites  riUniéi'os  des  irttmek années,  on 
foMe  lié  taWeau  suivant  dbtit' la  loi  est'  éVidéttie. 


ÊKÈ. 


Ère  chrétienne... 
Pé-'ode  julienne. 


-*7t 


47^54—^^ 


—  3 
471 1 


471 


^47ti 


+  1 


^2 


4714  47t5 


47  r  6 


4713 +» 


Afnsi  en  appéla'nt  Pet  h  lès  rtuniérôs  rfes  afnnées  qttî  se 
côVrespondeiW  daris  liés  dénr  périodes ,  en*  a 

AvaVit  Fèré  chtétienné.  P::=r /^ji/^^^n^'  nz=:P — ^jt/ç 
Après  l'ère  chrétienne  ;  Pi=2  47r3-^-'»v   »==P-^47i3^ 

La  différence  d'une  unité  iarjLS  ces  deux  formulés,  vient 
dé  ée  que  la  progression  arithmétique  s'interrompt ,  pour 
les  années  chrétiennes  ,  en  passant  du  positif  au  néga*' 
ttf.  On  éviterait  cette  dissemblance ,  en.  appelant  6  la 
première  année  de  l'ère  ;  mais  les  chronologistes  n'ont  pas 
adopté  cette  dénomination. 

,  Pour  appliquer  ces  réai^ltats  à  un.  exemple  ,  je  supposé 
qiie  l'on  sache  que  là; mort  de  César  arriva  Fan. 4^70  de 
la  période  julieniie.  Comme  cette  époque  est  antérieure  à 
l'ère  chrétienne  ,  il  faut  retrancher  4670  de  47^4  ^  ^^  reste 
est  44  «  c'est-à-dire  que  César  est  mort  dans  ta  44^  année 
sty^nt  l'ère  chrétienne. 

, -Autre  exemple.  On  sait  que  l'empereur  Auguste  mou- 
rut dans  la  i4*  année  après  l'ère  chrétienne  ;  ajoutant  ce 
nombre  à  471^,  on  aura  47^7  pour  l'année  de  la  période 
jiiGerine  ,  â  laquelle  il  Ciîut  rapporter  la  iport  d'Auguste. 
Cette  année  avait  donc  ^3  de  cycle  solaire,  i5  de  cycle 
^tanairej»  €t  a  de  cyk  d'indiction.  . 
Lorsque  l'année  de  la  période  julienne  est  connue,  comme 
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jl^s.ces  exemples,  il  est  bien  facile  de  trouv^^r  1^ cycles , 
il  suffit  de  diviser  le  nombre  donné  par  a8  ,  19  ,  iS  ;  1| 
reste  de  chaque  division  est  le  cycl^  correspondant  pour 
cette  année. 

On  peut  aussi  se  proposer  le  problème  inverse.  Les  cy- 
6l«»  étant  donaéfr,  trouver  l>nnée  ;  cela  se  réduit  ii  trou^ 
ver  un  non^bre  inoindrp  qu|ç  7980,,  ^t,  X^X  qu'^  U«  divis^m 
^çc^iyeo^ent  pr  aÇ ,  19,  x$  ,  on  «liA  pour  x^iU  Ui 
cycles  désignés.  L'algèbre  fourni  un  moyen  très-sip:i{i)e  d'y 
parvenir.  U  faut  que  le  nombre  cherché  soit  moindre,  que 
7980;  car  Tofigine  de  l'ère  chrétienne,  répondant  à  l'an 
4714  <l^la  pj^riode  juÇjennei,  tpus.  Içs  ^yét^f^vi^eifs  l^i/^cyçiT; 
ques  sont  nécessairement  compris  dans  cette  période , 
puisqii'aucun  d'eux  n^  rf  «i^^nte.  à  pli^  de  J^poo  ^  avant 
l'ère  chrétienne  (*). 


'  (*)  Quoique  «•  patit  proUéme  aoU  trèt-fiicUe ,  cependant  oomm« 
on  pourrait  perdre  quelquea  insuns  à  le  résoudre ,  dans  le  cas  où 
Ton  «Htait  beaoia  de  rappliquer,  j'ea  donnerai  ici  la  formuie.  Sot% 
X  le  nombre  d^rché  ^  supposons  qu^en  le  divisant  par  08 ,  il  donne 
4f  pour  quotient  et  r  pour  reste;  ^en  le  divisant  par  19 9  il  dgnne 
pour  qQOÛeut  ^  et  ponr  reste  r'f  enlia,  qu'en  le  dÎTÎsant  par  i5 
^  qi^t^enl  soil  f '^  et  le  reste  r\  on  aura  ces  iroii  équations 

Les  restes  r,  r%  r"  sont  donnés  :  ce  sont  les  nombres  entiers  mû 
expriment  les  cycles,  if ,  ^',  if**  sont  des  nombres  eiitiers  indétermi- 
nés. On  peut  leur  donner  telle  iralevir  que  Voi^  voudra*  U  «i'fgit  de 
trouver  pour  x  le  plus  petit  nombre  entier  qui  satisfiisse  à  ces  trois 
conditions. 

Or,  ces  trois  conditions  donnent 
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i36.  J'indiquerai  encore  ici  quelques  autres  périodes 
dont  l'usage  est  moins  général  et  bien  moins  avantageujç 
que  celui  de  la  période  julienne  ;  mais  qui  sont  cependant 
célèbres  dans  l'histoire  par  les   événemens   qui  leur  çnt 


il  &ut  résoudre  cet  équations  suivant  la  méihode  des  problêmes  in* 
détermines.  La  première  donne  .d^iibord  ,  en  effectuant  la  division 
par  19, 

i7  =  <7  +  . — »     sDit  donc    — =  n  i 

31  faudra  que  n  '  sOit  tin  nombre  entier.   De  là  on  tire 

*     9^  =r  19/1  — r  *4- if     ou    ^=rQn-4- 3 

9 

par  conséquent,  si  Ton  fait 

, -3:71,     don  ncrAit-Kr-^-rj 

9  1         , 

il  £iudra  encore  que  #»'  soit  un  nombre  eoUer^  de  Ik  6n  tire 

^  =  19  n' -h  a  r  —  2r' ,• 

c'est  <lft  forme  la  plus  simple  de  q  qui  satiiâLsse  à  la  {H'emière  eon-» 
diùon.,  VeoQ^ft.  SBaintmantà.  la  eeconde*   Cette  valeur  de  q  donne 

28^  H-  r=c532n'-t-  Syr— 56r'; 
substituant  dans  Téquation  eh'^^',  <dn  en  tire 

i5  7"  +  r"=  552 »' -4-  Syr-p-  56r, 
pur  conséquent , 
'.         ^       ».  '/      n     .     •'/        7/ï'-*- lar— iir'-*- r"; 

i ^         .  .  .,    •  ■  .     ï5        ' 

il  fiiut  donc  qu'en  faisant 

7 /»'■+•  12  r— II  r'  — r''  ^ 

10 
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Bervï  d'origine ,  ou  par  Tcmploî  qu'en  ont  feît  les  astro-^ 
nomes  et  les  historiens. 

La  première  dont  je  parlerai,  est  celle  des. Olympiades 
adoptée  autrefois  dans   toute  la   Grèce.   C'était  une  pé- 

n"  foit  aussi  un  nombre  entier^  de  U  on  tire 

7/1'  =  iSn"  —  lar  -*-  tir  -h  pi, 
par  oootéqœnt, 

7 
ainsi,  en  disant 

=  n  , 

7 
ce  qui  donne 

n^  devra  être  un  nombre  entier.  On  ne  peut  pas  pottsser  plus  loin  cette 
réduction,  puisque  la  division  est  efXbctuée  autant  que  possible  :  de 
U  on  tire 

n  =  i5  n"  H-  9r  —  7r  —  a  r*, 
ensuite 

^  =  i9«'-+-ar— .ar'=  >85/i"'+  i73r— .i35r'—  38f'', 
et  comme  on  a 
»rraay+r,    on  aura    x  =  798on'*+4ft^r— S78oi^— ioC4r* 

«B  donnaat  à  n"'  toutesi  les  vakuts  emiires  jqœ  Ton  voudra,  on 
aura  autant  de  nombres  qui  satifieront  atu  ti^  eonditionii  exigées* 
Mais  la  plus  petite  de  ces  valeurs  est  la  seule  nécessaire  dans  Tétat 
«Gtuel  de  la  durée. deik  éfféacmens  hinonip^;;  il, s'agit  de  la  ^éter- 
iniacr.  ,,  ." 

Pour  cela ,  tm  ^rettétu  les  Vfdeiiri  r,  r%  r"  dtT  tiw  oyofes  -qui 
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rîpdc  de,  qpirtre  ^nnée^  solaUer  complète.  Lt  qoinnleBn 
cernent  de  chaque  nouvelle  olynipiacl^  ,  c'ests^dir^.,  in 
çkaqpe  cin<||iJènie  année,,  était  $ig.Q.a}é  par  d/es  }<:u:ii|idgni* 
JSiq^aes  aux^uek  on  se  iien.daix  de   toutes  I.es  parUes  de  l^, 


•ont  âoBnéet,  et  Ton  fo/tmen  la  valetir  numérique  de  la  quantité 
Jj^Sr-^  5780  r' —  1064  r";  c'est  ta  parde  connue  dé  la  formulf;. 

Si  eette  quantité  est  né^^tive  ^  on  la  divisera  par  7980,  pour 
•avoir  combien  de  fois  elle  consent  ce  nombre.  Supposona  qu^elle 
le  contienne  Q  fois  y  avec  un  reste  Ji  ^  on  aura  dono  ali^:» 

«  =;  794QL«r -:  TJ^Q  tr  iï- 

Dana  ce  cas ,  la  plus  petite  valeur  positive  de  x  se  ^^T^r%  ^n  ^f^, 
posant  «'"  =  ()  -♦-  J  ,  ce  qui  donui^ 

«  =  7980  -»  M» 

Si  ,  an  contraire  ,  iai  quantité  4)845  r  --  5j8o  if  -^io64  r"  est  posi- 
tive ,  on  la  divisera  encore  par  7980  ,  pour  saToir  cooobieB  de 
fpis^  elle^  contie^idra  ce  uoBnlKej,  e%  fn  ttiippo^i^n^  qM'«Ue.  1^  ircofcm^; 
Q  fm  a.ve«  1^  restie  M^  om  awra.f  en.  géi^ral. , 

X  =  7980  »"*  4-  7980  Q-^  Rj 

dans  ce  cas ,  la  plus  petite  valeur  positive  de  x  se  trouvera  y  en  aof- 
posant  m"'  :=  —  Ç  ,  ce  qui  donne 


X 


=  +/f» 


Ces  deux  règles  peuvent  se  réduire  en  une  seule.  Formez   la  ▼»- 

en ,  par  la  division ,  tous  les  multiples  de  7980  qu^cUe  peut  conteoir  , 
e%  ne  oOMtrvttB  ^Q«  le  J'este  ;  s^^  cal  peiitif ,  A  indique  le  rmng  db 
}%«iée  dano  la  période  jaBentie;  ^  est  tiégatif ,  pnenes-en  le  ooai*' 

flénent  à  ^^980.     •     ^  

Oa  demakide,  pî^  •câceqfiple ^  quel  «11$  Anni^  la  période  julienne, 
le  rang  de  Tannée  qui  avait  i  de  cycle  solaire,  i  de  cjcle  lunaite, 
t  4e  c^d'MidiiiP*  ]^;Hn.^  494$  f  -rtyS^ff'  yr  M^  '^ '  »!  ^r  i> 
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*<5t^if^ ,  ^^  4^  **'  cî^^bwi»nt  près  d'éWfn^y  rHle  dta 
y^lbj^ori'ès^*  cteiàlf  méirf  ê^Ofympiodi^.  Cette  maniojreik 
cbnipwr  lies  ahhëes^  ftit  iiftroduitr  pa*  ipfiitus,  fonâatCKr 
des  ]eut  6[fïtiÇU\vtti  }  a«è^  U  tfô«n«ie-t-dir  ({Oelquefois^ki 
période  d'Iphitu^.  luâ  pfitïmière  ailrïée  d«  Uparemiire  olyitl- 
{5iade  cohcoatl  âvtîci  r'âteii^e  Sc^dS  de  la  période  folieiine, 
ce  qwî  l'épotid  à  776  ari*  arvattt  lfèi«e  dirédenne.  Cette 
aititiée  avait  doric  18  de  cyclcf  solaire ,  5  àé  cyde  lunaire 
et  8  de  eyde  d'irtdrttrdn. 

If  après  tes  dôtinées,  riert  n^esn  pias  £aic!le  ^e  de 
r^me^eV  à  h  période  jitïiemie  on  à  {'ève  cfarëtsemiey  «me 
année  indiquée  en  olympiades.  S!&Gppds6fis  ^  par  exemple , 
que  Fôn  veuîRe  savoir  à  quette  date  répond  h  seconde 
année  de  la  quatre-vingt-septièttié  olympiade.  Celte  cpoqne 
fut  fameuse  en  Grèce ,  par  le  conamencement  de  la  gàerre 
du  t^éloponèse,  qui  se  d^claîrâ  peu  d»  mots  atipararant.  On 
observera  qù^aa  coratnéncemeut  de  l'année  désîgïtée^  il  y 
avait  quatre-vingt-six  olympiades  rérohie»  ^  ksi^uelles  étant 
multipliées  par  4  ?  donnent  344  ai^née^;  ajiOtitidiift  le»  dtfmc 
années  de  plus ,  nous  aurons  346  ans  depuis  le  co^^Ref^- 
cément  de  ta  période  d'Iphhtls.  C'est  pat  conséquent  une 
unité  de  ihoitls,  ou  345  aris  à  âjotite^à  la  première  annjce 
de  cette  période.  Or  ceHe^'-ci  avitît  potet  rang  34)38  d»m 
la  période  jnliémié  ;  ain^  en  Itii  ajoutant  34^  ,  la  somme 
4283  sera  le  tiorabre  dé  là  période  jlilietHte  qui  répond 


pà^  ctjâsé^béttt ,  X  ist  7960  r'''  -«-  I.  La  plii«  petite  valeur  répand  k 
•H'"  =i  o  et  X  =  I*  C'est  le  cOmmeDGemeot.  de  la  période. 

Autre  exemple*  On  demande  le  ran^  de  Tannée  qui  avait  lo  de 
cycle  solaire  ,  a  de  cjcle  lunaire ,  et  4  de  cycle  dlndiction. 
Ici  on  a  4^45  r  —  37^50  r  —  io64  r"  =  366i54»  Ce  nombre  ,  divité 
pr  7980 ,  donne  /\  pour  qtioti<ent  et  fy^i^  )>bcnr  reste.  Cest  le  rang 
<ie  Tannée  désignée  qui  esl  précisément  là  pfen^re  de  fèrc  chrétienne. 
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a  la  seconde  année  de  la  quatre-vingt-septième  olynn^ 
piade.  Si  Ton  veut  maintenant  rapporter  cette  même 
année  à  l'ère  chrétienne,  il  suffit  d'ôter  le  nombre -4283 
de  47'4i  parce  qu'il  s'agit  d'une  époque  antérieure  à 
l'crfe  chrétienne.  La  difféiende i  est  4^1  années ,  c'est-à- 
cUre,  <jtie  la  seconde  atmée  de  la  f  quatre-vingt-septième 
olympiade  répond  à  la=  43i'  année  avant  l'ère  chrétienne. 

La  Fondation  de  Rome  est  eacoreune  époque  impor- 
tante à  connaître ,  parce  que  c'est  d'elle  que  comptent 
tous  les  historiens  latins;  cette  ère,  d'après  Varron  ,  se 
rapporte  au  21  avril  8961  de  la  période  julienne  ,  ySS 
ans   avant  l'ère  chrétienne. 

Généralement ,  pour  ramener  à  la  période  julienne  une 
année  exprimée  suivant, d'autres  périodes,  il  faut  ren^onter 
à  Forigiïic  dcTère  ,  calculer  le  nombre  d'années  écoulées 
depuis  cette  origine^,  diminuer  ce  nombre  d'uQe-  unité, 
et  ajouter  le  resie  au  nombre  qui  expûme  le  rang  de 
la  |>remière  année  dans  la  période  julienne.  Cette  marche 
est  si  simple,  q^'il  est  inutile  d'en  donner  d'antres 
exemples. 

L'ère  de  NabonA^AII,  roi  des  Chaldéens ,  estime  autre 
•^ïoquc  çélèbj^e  par  les  observations  astronomiques  qui 
servirent  à  en  fixer  l'origine  ;  et  f^r  l'usage  qu'en  ont  fait 
Hipparqiie  et  Ptoléniée  pour  y  rapporter  leurs  propres 
observations.  Lse  coprimencement  de  cette  ère  répond  au  :&(> 
février  de  l'année  8967  de  la  période  julienne.  Lecommen* 
cernent  du  mois  égyptien  Tholh,  arriva  le  :i6  février,  à 
xnîdi ,  au  méridien  d'Alexandrie.  A  partir  de  cette  époque 
commencent  les  années  égyptiennes  de  365  jours.  Cette 
période  n'est  employée  que  par  les  astronomes  :  eUe  n'est 
pas  usitée  dans  l'hisloire. 

Enfin,  la  dernière  ère  dont  je  parlerai  est  celle  de 
rHjÉ:Gi&£ ,    adoptée  paç  les  Turcs  ;    elle    commence  le 
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vendredi ,  16  juillet  de  l'année  5335  de  la  période  julienne, 
ce  qui  répond  à  62a  ans  après  l'ère  chrétienne,  comme  on 
peut  le  voir  par  les  formulas  de  la  page  55o.  Celte  ère  est  im- 
portante à  connaître  à  cause  des  astronome»  arabes  qui  l'ont 
employée.  Les  années  arabes  sont  d^s  années  lunaires  com- 
posées de  12  révolutions  synodiques  de  la  lune,  c'est-à-dire 
de  354^.8'*. 48', 33", 64  de  la  division  sexagésimale.  Pour 
appliquer  cette  période  à  l'usage  civil ,  ils  se  servent  d'une 
intercalation ,  et  font  successivement  leurs  années  de  354 
et  de  355  jours.  L'ordre  Je  cette  intercalation  se  règle  sur 
un  cycle  de  trente  ans,  dans  lequel  il  y  a  onze  années  de 
355  jours,  qui  sont  les  années  2 ,  5,  7,.  10,  i3,  i5  ,  18, 
ai,  24,  26  et  29';  les  dix-neuf  autres  sont  de  354-  La  somme 
de  ces  trente  années  lunaires  fait  io63i  jours  moyens,  et* 
est  seulement  de  o', 01 1680  plus  faible  que  36o  révolu- 
tions synodiques  moyennes.  Ce  cycle  a  commencé  le  i4 
septembre  ijSy  de  notre  ère  avec  l'année  1171  de  l'hégire. 
L'origine  des  années  lunaires  suivantes  se  transporte  suc- 
cessivement dans  les  diverses  parties  de  l'année  solaire ,  à 
cause  de  la  différence  qui  existe  entre  les  durées  des  révo- 
lutions de  la  lune  et  du  soleil. 

Comme  ces  détails  sont  nécessaires  pour  lire  l'histoire  , 
j'ai  cru  devoir  les  rapporter.  Ce  n'est  pas  s'écarter  de  l'en- 
seignement des  sciences  que  de  faire  connaître  les  service» 
qu'elles  rendent  aux  hommes. 
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fDe  rinfiu»n€e  de  la  réfraction  sur  l^  SwïïAtrçs  î/i^IMif 
du  disque  binaire  > 

Lm  <dii^ .  réel  de  :1a  kuae  ■.  «mm  «  ^uf^pcfé  oirçul^re ,  ne  pf ut' p|t 
«n«tit,p«rA)tre  t^l  qiiand  kious  .le  mesuroQS  au  oncrooi^t^e,  parce  que 
.ia  réfraction  él^*ve  inégalemeBC  ses  différ^^s, points.  Cçtte  cause  di)it 
_dooc  altérer  les  différens  diamètres  du  disque  et  les  rendre  inégaux 
eulre  eux.  Pour  évaluer  cette  altération  de  la  nianière  la  pltts  siniple , 
11  làut  rtiparquer  que,  dans  la  petite  étendue  qu^occtipe  le  disque  d« 
la  lune ,  les  différences  de  réfraction  peuvent  être  supposées  propor^ 
«tioiHielic»  aux  di£féDeuees.de'bMiiteur.:Lis  .oràonuAf^du  disque  çircu- 
Jaire  soot  donc  toutes  diminuée»  pivportipnBellf^menti.ieur  Ipngneor, 
.et  par  conséquent,  ce  disque, se, c^iaçge  «en  une  ellipse,  dont  le  grand 
'^axe  est  horisontal  et  le.  petit  axe  verticil.  Le  premier  de  ces  axes  est^al 
au  diamètre  horisontal  de  la  lune ,  quç  nous  nommerons  A  ^  le  second 
sera  égal  à  A— r,  en  représentent  par  r  le  changement  d^  la  réfitc- 
tion  pour  ime  différence  de  hauteur  égale  à  A.  Ainsi ,  en  rapportant 
rell^xe  à  des  ^^po^donnée»  horisontalet  et  verticdei  x ,  ^^  ayanMeiir 
origine  au  centre  du. disque,  TéquajUQn.  dû  disque  déibriio^ée  parja 
réfraction,' sera 

A»(A  — r)» 
A*y*  -f-  (A—  r)«jt»  = — 

i  '^  ■ 

'  Nommons 'i?^  le  rayon  vecteur  de  IVlUpse ,  /  Tangle  qu'il  <  foi-me 
avec  le'  fit  hevitoBUl 'du^  naicromètre  ,  noua  «urODt 

x  =  /îcos/,    j-=:  Ji  un  I , 
•e  qui  donne 

M*  {  A»  sin*  /  4-  (  A  —  r)>.  cos*  /}  = i li-  ; 

par  conséquent , 

.R  =  . ^A^ 


V/  A»  sin«  /  -h  (  A  —  r)»  coa»  / 
ou  ,  oe  qui  revient  au  même , 
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o  A  «st  la  yaleuf  du  dtamètrr cherché^  maU  on  peutahiiptifier  cette 
«KprcMÎon  ,  en  renuurqaiat  qae  r^ekt  teujovrt  (ott  petit  rehdTciiieiit 
à  A  ^  de  aorte  que  Toa  peut  m  borner  â  k  première  pmisance  de 

— •  En  extrayant  aionU  raeine  carrée  |)ap»pprotiniatiOn  f  et:  faiiam 
A 

passer  le  résulut  au  numérateur- ,  on  trouT« 

^lt=zAfr —  sin«/.  \ 

Pour  employ«r  cette  espresito»,  il-dut  c^nnalcre-A  ou  le  dia- 
mètre horiaontai  du  diàque  j  mais  ce  diamètre  lui-même  varie  avec 
les  hauteurs  de  la  lune ,  car  si  Ton  conçoit  deux  verticaux  tangens  aux 
boi^  du  disque  lunaire,  4e  •  ëiâsiè^e - lionsontal  resunt  toujours 
compris  entre  cet  verticaux ,  doit  paraître  plus  petit  à  mesure  qu'il 
se  rapproche  du  zénith  vers  lequel  les  verticaux  concourent.  Pouv 
évaluer  l'effet  de  eette  altël«^n  ,-  On  peut ,'  sails  erreur  sensSUe  , 
•considérer  ce  diamètre  comme  un  petit  arc  de  cercle  pc^rpeodicalaire 
au  vertical  qui  passe  par  le  centre  de  la  lune  ^  alors ,  pour  .quHl 
soutende  toujoturs  le  même  angle  au  zénith  ,  il  faut  que  ses  lon- 
gueurs soient  proportionnelles  aux  sinus  de  ses  distances'  zénithales  , 
«''est-à'dh'e,  qu^en  nommant  A'  sa  valem*  pour  la  distance  zénithale 
vraie  Z',  et  A  celle  qui  convient  à  la  distance  apparente  Z  9.0a  aura 


A=- 


sln^^' 


-Or  Z'  ne  dUSkr*  àe^Ztfat  par  la^  vakJuz-^alMclae  de  JaTéûiiciran 
que  nous  nommerons  r\-c^tf^èr*éiny-qu^€m*ai  ^î=a  Z^**^r.<En 
snbstitiâint  cette  valeur  dani  lïexptessionde^^y^il  vient 


^^         A'.sinÇZWO  ^     _,         , 

*' A  s=  1*-    '  f    ou     A  ^  A  cos  r  — 


A'sinr 

— J       vu        **  --.  i^    »,v»  #      —  ' 
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Pour-ëraluer  cette  formule  en  nombres,  on  peut,  sans  aucuiïe  ei^eitf 
sensible,  négliger  le  carré  de  la  réfraction j  ce  qui  permet  de  faire 
cos  r'  =  1 ,  et  de  mettre  Z  au  lieu  de  Z'  dans  le  second  membre* 
On  peut  de  plus  substituer  au  lieu  de  r'  l'expression  approchée  de 
la  réfraction  ,  trotivée  dans  le  premier  livre ,  page  44^  »  c'est-à-dire^ 
prendre  r'  =:  6ô",666  tang  Z\  car  il  «st  inutile  de  tenir  compte  do 
multiple  de  r  qui  s'^ajoute  à  ^  :  on  aura  ainsi ,  sans  erreur  aensiblef' 
fin  /  =  sin  6o'\666  .  tang  Z\  £n  mettant  ces  Talcurs  dans  notre  foi^ 
mule ,  tang  Z  disparaii: ,  et  il  reste 

A  =  A'  —  A'  sin  60"  ,666    ou    L-i=.  ùl  —  A' .  0,0002957. 

Enfin ,  si  l'on  remet  cette  Taleur  dans  la  formule  qui  donne  le  dia^ 
mètre  incliné ,  on  aura ,  en  négligeant  le  produit  de  cette  correction 


ISar  — . 


{r  I 

I  —  0,000^57  —  -—  sin»  /  .  • 


Formules  de  M.  Olhers  pour  obtenir  les  élémens  du  lieu 
apparent  des  astres  en  Jonction  des  élémens  du  lieu 
vr^L 

Pour  obtenir  ces  formules  ,  il  faut  chercbcr  les  coordonnées  de 

'Tastre  et  de  Tobservateur  rapportées  à  trois  axes  rectangulaires  fixes 

au  ce'ntre  de  la  terre.   Les  différences  de  ces  coordonnées  seront  ks 

coordonnées  du  lieu  apparent  de  l'astre  rapportées  aux  mêmes  axes^ 

G)nf6rmëment  aux  conventions  que  nous  avons  fréquemment  adop« 
tées ,  nous  supposerons  que  Taxe  des  x  positifs  est  dirigé  du  centre 
de  la  terre  à  Féqùrnoxe  du  printenu ,  l'axe  des  j^  positifs  an  premier 
poiiM;-4ù  cancer ,  enfin  ,  l'axe  des  x  posiiife  an  pôie  boréal  de  fi- 
diptique.  lions  nommerons  A  et  /  la  longitude  et  la  latitude  appa- 
rentes de  Fastre ,  r  sa  distance  à  TobserTateur ,  et  nous  désignerons 
par  a',  l\  r*  sa  longitude,  sa  latitude  et  sa  dbtance  vraies  rappor- 
lies  an  centre  de  la  terre.  J^ous  nommeront  casi  A ,    L^  Ry  \tt 
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quantités  ansJoguei  pour  Tobserrateur  9  c'est-à-dir^ ,  la  latitude  et 
la  longitude  de  son  zénith ,  ainsi  que  sa  distance  au  centre  de  la  teiTç. 
i^lors,  en  représentant  par  x^y^  r,  *'>^'>  *'j  -^^  ^»^>  1«  coor- 
données rectangulaires  conespondante»  aux  précédentes,  nous  auront. 

ap  =  r  cos  A  cos  /,  ^  =1  r  cos  a  sin  /,  jt  =:  r  sin'A , 
x' =:  r' cos  a' cos /',  ^'ssr'cosx'sin/',  z*r=r'sinA', 
JTxrJteosAcosX,      l^=ilcof AsinZ;>       Z  =  i{sinAf   " 

on  aura  dt  plus, 

x^x'^x,         jr^y^r,  »=*'-z, 

par  couféquem, 

X  zr  /  cos  ^' cos  r  •-* /{ eos  À  cQs  X ,  y  =:  r' cos  a' sin /' — /?  cos  A  âir  £  ^ 

zssr  sin  a'  — -  jR  siiA  A  > 

or,  les  équations  du  lieu  apparent  donnent, 

V  z 

tang  i  =:  -s^  ,    tang  A>r  —  •  cos  L 

X.  * 

En  substituant  le&.x^^,  z  dans  ces  fbxBotules^  nous  ferons,  pour  plus 
de  simplicité, 

— 7  =  sin  n , 

n  sera  la  poiailaxc  horisontale  de  Fastre,  pour  le  rajOB  terrestre 
mené  à  L'oliservateur  ^  nous  aurons  al*ri. 

COS  a'  sin  /'  —  sin  n  cos  Ar  sin  /^ 

tang  /  =  — '. — 7-— r r » 

^  cos  A  cos  r  —  sm  n  cos  A  cos  // 

4  sin  a'  •—  sin  n  sin  Al  cos  / 
tang  A  ^       *  '  * 

cos  a'  cos  /'  -*  sin  n  cos  A  eos  L 

La  première  de  ces  formides  donnera  la  longitude  apparente  /: 
ensuite  la  seconde  fera  oonnidtrd  la  latitude  apparente  A»  Quahd.i  et 
A.  seront  connus,  on  aura  r  par  la  formule 

X  r' cos  a' cos  Z' — /itcosAcos/^ 

cos  A  cos/  cos  A  eos/ 

2.  36 
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Or,  en  nçmipant  D'  le  «liamètre  apparent  de  Pastre  vu  du  centra 
de  la  lerrç,'ct  />  ce  même  diamètre  vu.  du  lieu  de  Tobservation  ^ 
on  aura 

•in  I  i>  =  —  «ip  f />% 

D  '•■■;. 

puisque  r  sin  -—  représente  le  rayon  du  sphéroï^  lunaire  qui  csi 
ioppoié.  coustaçt.  SubsUtu9|it  ait  lieu  de  p  sa  ya^ç^ ,  nous  9Ur9°s 

cnsA  cos  t 


«n  j  Z)  =r  sip  î  /y  ' 


cos  a' cosT  —  8\n  n  cos  A cos  L 


Pour  rendre  ces  formules  plus  commodes  dans  les  applications  ,  il 
est  utile  d^én  éliminer  la  longitude  L  du  zénith  et  sa  latitude  A  ^ 
comme  comme  nous  Tavons  £iit  dans  la  page  499^7  afi^  d^introduire 
à  leur  place  Tascension  droite  A  du  zénith  ,  qui  est  le  tems  sjdéral 
réduit  en  arc,  et  sa  déelinaison  H^  qui  est  égale  à  la  hauteur  di\ 
pôle  9  moins  Tangle  du  rayon  avec  la  verticale  >  comme  on  Ta  vu 
page  64*  Or,  cela  est  très- facile,  en  préparant  Içs  formules  précé^ 
dentés  comme  celles  de  la  page  409 ,  et  se  rappelant  que  Vov^  a^ 

sin  A  :=  1-  sin  «  ces  H  sin  ji  -I*  cos  m  sin  H  ^ 
ces  jâ  tang  2^  s=       nu  «  tang  H  -^  cos  1^  sin  A  ^ 
cos  X  cos  A  =       cos  A  cos  H  y 

V  é'ant  Tobliquité  de  Fécliptique  ;  car  en  substituant  ces  valeurs ,  il 
vient 

cos  a' sin  /^->  sin  II  sin  m  si»  II — sin  II  cos  #  sin  .^  cos  ij 

tang  l  =? ; : —- > 

cos  A  cps7  -w  sij»  n  cos  A  cos  ^ 

{ii\i a'— sin  n  COU»  sin  iT'-fsinn  sin»  sin^cosff  |  cos^ 

tang  A  r=  r-  ; x 

cos  \  cos  /'  —  sin  n  cos  ^  cos  £f 

.    ,  »x         .     .   »^/  cos  A  cos/ 

sm  j  Z?  =  sm  1  // 


cos  a'  eos  r—  sin  n  ços  ^  cos  j£f 


Si  êàtm  eea  liormnles,  sous  supposons  PobHqnité  i|  nulle,  Qona 
ferons  coïncider  Técliptique  avec  Féquateur  f  alors  la  lon^tude  vraie 
/'  et  la  latitude  vraie  a'  deviendront  l'ascension  droite  et  la  dédi- 
pai^jCHA  vraie  ^ue  nous  dé8i|pjer9ps  paç  a\  ^'^  e%  l  et  A  ^eviendro^^ 
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rasceosion  droite  et  la  déclinaison  apparçi^es  j  nous  les  nommeront 
a  ^t  d  :  non»  aurons  aiasi 

cos  <i' iin  fl' ^1»  sin  lî  sin  ^  coa  H 
tan£  4  =  "^       ■  » 

^^  CM  d'  CM  a  —  sin  n  cos  -^  C08  /£ 


sin  7  D  =  fin  D' 


I  iin  <i'  —  sio  U  6\n  H^  ces  a 
oos  </'  ços a'  —  si©  n  co&-r4  ces  i5f 

008  </  C08  a 

C08  <i'  cos  a  '—  sin  n  cos  ji  cos  /f 


Enlin  ,  si  dans  cef  dernièrci  oi>  supposait  ^=roct  JJ  =  go-^  t^  y 
V  ^unt  Pan^e  du  rayon  terrestre  aTCC  la  verticale  dans  le  lieu  de 
.  Tobservaiion  j  alors  le  plan  des  j"  ,  ;^  deviendrait  perpendiculaire  à 
la  verticale  ,  et  serait  par  conséquent  horisontal.  L^angle  a  qui  se 
compte  sur  ce  plan ,  serait  Tazimuth  vrai  de  Tastre  pris  du  castre 
de  la  terre ,  mais  toujours  autour  d'une  ligne  parallèle  à  la  verticale.  Noua 
nommerons  cet  azimuth  •' .  L'angle  <^'qui  se  compte  perpcndiculaii-ement 
au  premier ,  serait  la  hauteur  vraie  de  Faatre  sur  Thorison  ,  ou  90 — x' , 
en  nommant  %  la  distance  zénithale  vraie  comptée  de  la  verticale; 
enfin ,  a  et  flî  seraient  Fazimuth  et  la  hauteur  vraie  relativement  au 
même  ^nith  \  nous  les  nommerons  a  et  90  •—  z  :  on  aura  amsi 

sin  js' sio»'  jcos*'— sinncosi^|cos« 

tang«=  — ; ; — ,-,  cot*=i ; \      ■  » 

^  sinz  cos*  — 'Sinllsin  ft'  sinzç08« — smllsii^lir 

,  *ins  co»« 

sin  j  Z)  ==  sin  \  D* 


sin  z  '  cos  »'  —  sin  n  sin  %^ 


Cette  manière  très>8imple  de  déduire  ces  formides  des  précédentes , 
a  été  donnée  par  M.  Deiamhre  dans  la  Connaissance  des  tems  de  18 12. 
En  employant  ces  formules ,  il  faut  toujours  se  rappeler  que  les 
lettres  accentuées  appartiennent  aux  élémens  du  lieu  vrai  vn  de  la 
terre ,  et  les  lettres  sans  accens  aux  élémens  du  lieu  apparent  vu 
^e  la  surface ,  conformément  à  la  notation  que  nous  avons  adoptée 
da^  tout  le  cours  de  cet  Ouvrage. 

fin  du    Tome  second. 
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